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Resumen
Varias muestras de espectros galaxias activas, casi en su totalidad conformadas por galaxias Seyfert, fueron
analizadas con el prop´ osito de estudiar la emisi´ on de l´ ıneas coronales, LCs, (l´ ıneas prohibidas de alta ionizaci´ on).
La primera muestra est´ a conformada por 54 n´ ucleos activos con espectros en el infrarrojo cercano (0.8-2.3 µm);
la segunda es una selecci´ on de 265 galaxias en las que se detect´ o al menos una l´ ınea coronal en el rango ´ optico
del espectro, obtenidos por la prospecci´ on del cielo Sloan (SDSS, por sus siglas en ingl´ es). Una tercera muestra
est´ a constituida por 34 galaxias emisoras de l´ ıneas coronales (20 de las cuales fueron obtenidas del SDSS) y las
restantes tomadas en el observatorio de Pico dos Dias en Brasil.
Se observa emisi´ on coronal en el infrarrojo cercano en el 63% de las galaxias que conforman la primera mues-
tra, siendo las l´ ıneas de [Sivi] 1.9630 µm y [Sviii] 0.9913 µm las que aparecen con mayor frecuencia en las galaxias
Seyfert 2 que en las Seyfert 1. L´ ıneas con m´ as alto potencial de ionizaci´ on (PI), como [Six] 1.4301 µm y [Six]
1.2520 µm, aunque menos conspicuas que las anteriores, son igualmente observadas en ambos tipos de galaxias
en proporciones similares. La proporci´ on de LCs es semejante en objetos Sy1 y Sy2. Correlaci´ on entre el ancho
completo a mitad de la altura (FWHM) con respecto al PI es solo observada en pocos objetos. Parece existir
evidencia de desexcitaci´ on colisional para las l´ ıneas de m´ as alto PI a trav´ es de un gradiente de densidad. Tambi´ en
presentamos la inﬂuencia que tiene sobre la emisi´ on coronal la luminosidad en rayos X tanto suaves (0.1-2.4 keV)
como duros (2-10 keV).
Con respecto a los datos del SDSS, se encontr´ o que de 659 espectros de galaxias Seyfert con magnitudes aparen-
tes hasta 17.5, la tercera parte muestran emisi´ on de Fevii. Discriminadas por tipo se hall´ o que las probabilidades
de emisi´ on de ese i´ on son de 43%, 15% y 56% para las galaxias Sy1 normales Sy2 y NLS1, respectivamente. Se
conﬁrma la anisotrop´ ıa de emisi´ on de [Fevii] λ6087 entre objetos Sy1 y Sy2 (mayor cantidad de emisi´ on en los
primeros que en los segundos). Dicha anisotrop´ ıa es observada tambi´ en en las l´ ıneas de [Nev] λ3426 y de [Fex]
λ6374. Se observa, con base a´ ındices de color, que en aquellas galaxias emisoras de LCs, las Sy1 tienden a ser m´ as
azuladas que las Sy2. Todo lo anterior sugiere que la principal regi´ on de emisi´ on de Fe vii reside en la cara interna
del toroide oscurecedor. Por otro lado, se observan fuertes correlaciones entre las luminosidades de las LCs (como
tambi´ en en sus ﬂujos). Tambi´ en existen correlaciones entre los ﬂujos de las LCs y los ﬂujos de l´ ıneas prohibidas de
menor PI. Tambi´ en existen correlaciones fuertes entre las LCs y los rayos X suaves (0.1-2.4 keV) y entre el Fevii y
Nev y los rayos X duros (2-10 keV) aunque este ´ ultimo resultado es marginal. En suma, esto apoya un proceso de
fotoionizaci´ on proveniente de una fuente central como mecanismo principal de ionizaci´ on de las LCs. Se reporta
tambi´ en una relaci´ on entre la luminosidad de algunas LCs y la luminosidad en radio en 1.4 GHz hasta un valor
de luminosidad en radio (logL ∼31.5 erg. s
−1 Hz
−1) a partir del cual la luminosidad de la LC es irregular y con
tendencia a disminuir. Algo semejante se observa con l´ ıneas de m´ as baja ionizaci´ on. Se determinaron condiciones
f´ ısicas para la zona de emisi´ on de Fevii: se hallaron valores de temperatura comprendidos entre 10000 y 50000 K
y densidades electr´ onicas que pueden alcanzar a los sumo 10
6 a 10
7 cm
−3.
Finalmente, con la tercera muestra conformada por espectros con emisi´ on coronal particularmente intensa, se
realiz´ o un estudio cinem´ atico de la zona de emisi´ on coronal. El comportamiento de las LCs es diferente del que
presentan l´ ıneas de baja ionizaci´ on tales como Oiii y Oi. Las LCs tienden por lo general a presentar un FWHM
un poco mayor, ´ ındice de asimetr´ ıa (IA) negativo, valor de kurtosis m´ as peque˜ no y desplazamiento de pico de
l´ ınea pronunciado hacia el azul. Dicho desplazamiento del pico de l´ ınea sugiere la existencia de dos poblaciones
de galaxias con relaci´ on a la emisi´ on de [Fevii] λ6087. Se estableci´ o que para este i´ on el desplazamiento del
pico de l´ ınea hacia al azul viene acompa˜ nado por un marcado IA con alas extendidas tambi´ en hacia el azul
que pueden indicar que el gas coronal hace parte de outﬂows producidos por el chorro de radio. Se encontraron
anticorrelaciones moderadas entre luminosidades en radio a 1.4 GHz y el desplazamiento del pico de l´ ınea de las
LCs que sugiere una participaci´ on del chorro de radio en el desplazamiento del gas coronal en direcci´ on hacia el
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N´ ucleos activos de galaxias
1.1. Deﬁnici´ on
Se denominan AGNs (Active Galactic Nuclei, n´ ucleos activos de galaxias) a sectores emisores de can-
tidades excepcionales de radiaci´ on electromagn´ etica que son observados en la regi´ on central de algunas
galaxias (ver ﬁgura 1.1). Dicha emisi´ on no es posible explicarla en t´ erminos de una simple acumulaci´ on
(aunque sea anormal) de estrellas en dicha regi´ on (Peterson, 1997; Sparke & Gallagher, 2000; Kitchin,
2007).
Casi todos los AGNs tienen en com´ un varias caracter´ ısticas que son consideradas poco usuales (Krolik,
1999; Mo, van den Bosch & White, 2010): i) ocupan un espacio relativamente compacto que es mucho
m´ as brillante que cualquier otra regi´ on del mismo tama˜ no en una galaxia normal; ii) el espectro presenta,
adem´ as de un continuo no estelar (no t´ ermico), prominentes l´ ıneas de emisi´ on, parecidas a las que exhiben
las regiones HII y nebulosas planetarias, salvo que en los AGNs las l´ ıneas de emisi´ on son notoriamente
m´ as anchas y de mayor ionizaci´ on; iii) la intensidad de las l´ ıneas espectrales y del continuo suele ser
variable aunque no peri´ odica, y iv) son brillantes pr´ acticamente en todo el espectro electromagn´ etico,
desde el radio, pasando por el IR, visible, UV e incluso en rayos gamma.
El aspecto m´ as relevante de un AGN es que la fuente del fen´ omeno es relativamente “peque˜ na” (usual-
mente concentrada en un volumen inferior a 1 pc3) y a´ un as´ ı consigue generar una energ´ ıa que puede ser
del mismo orden –y no son raros los casos que alcance hasta tres y cuatro ´ ordenes de magnitud– la energ´ ıa
que emite todo el resto de la galaxia en s´ ı. Trat´ andose de regiones concentradas, no es de extra˜ nar que el
aspecto que m´ as diﬁculta el estudio de la naturaleza de los AGNs radica en que observados a´ un con los
telescopios m´ as potentes no es posible escrutar la principal regi´ on de emisi´ on. S´ olo en ciertos casos muy
espec´ ıﬁcos tales como en Circinus, Centaurus A, NGC 4151 y NGC 1068, que son de las galaxias Seyferts
m´ as cercanas (distancias de 7, 7.3, 13 y 15 Mpc respectivamente) es posible observar regiones con una
extensi´ on de pocas decenas de parsecs y, en algunos casos, de unos pocos parsecs (Jaﬀe, 2004).
En la siguiente secci´ on se comentar´ an generalidades de aquellos objetos astrof´ ısicos que exhiben la
presencia de un n´ ucleo activo.
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Figura 1.1: Dos galaxias estudiadas en esta tesis que exhiben la presencia de un AGN en su parte central y son emisoras
de l´ ıneas coronales. Izquierda: NGC 4151; derecha: Mrk 573.
1.2. Las galaxias Seyfert
Las galaxias Seyfert constituyen el tipo m´ as frecuente de galaxias con n´ ucleo activo. Fueron prime-
ramente diferenciadas por C. Seyfert (Seyfert, 1943) a mediados de la Segunda Guerra Mundial. Este
astr´ onomo puso en evidencia la existencia de un peque˜ no grupo de galaxias espirales cuyo n´ ucleo parti-
cularmente brillante emite l´ ıneas de emisi´ on de alta y baja excitaci´ on similares a las que se encuentran
en las nebulosas planetarias (ver ﬁgura 1.2). Tal y como se diferencian hoy en d´ ıa, las galaxias hu´ esped
de un n´ ucleo Seyfert1 poseen morfolog´ ıa casi siempre espiral, con n´ ucleo brillante que emite l´ ıneas de
emisi´ on anchas y variabilidad en rayos UV y rayos X, aunque no son fuentes intensas de radio (Emerson,
1997). Desde el punto de vista de luminosidad se deﬁnen como galaxias Seyfert a aquellos AGNs de baja
luminosidad (MB > −21.5 + 5logH0, donde MB es la magnitud absoluta en la banda del azul y H0 es
la constante de Hubble) en el que la galaxia hospedera es claramente detectable (Emerson, 1997).
Khachikian & Weedman (1974) fueron los primeros en reconocer, a mediados de los a˜ nos 70 del siglo
XX, que existen dos tipos distintos de galaxias Seyfert las cuales se distinguen entre s´ ı por la presencia
o ausencia de componentes anchas sobre las l´ ıneas de emisi´ on permitidas. Las galaxias Seyfert 1 (Sy1)
tienen dos conjuntos de l´ ıneas de emisi´ on: un conjunto est´ a conformado por l´ ıneas delgadas y el segundo
por l´ ıneas anchas, pero en este ´ ultimo caso s´ olo son l´ ıneas permitidas; adem´ as suelen presentar un conti-
nuo notoriamente azul. Las galaxias Seyfert 2 (Sy2) muestran s´ olo l´ ıneas delgadas de todas las especies
con un continuo muchas veces dominado por l´ ıneas de absorci´ on estelares. Ahora bien, puesto que el an-
cho de las l´ ıneas es, para estos sistemas, universalmente atribuido a ensanchamiento Doppler diferencial
debido a los movimientos abultados de las nubes emisoras de las l´ ıneas (Woltjer, 1959; V´ eron, 1981),
se desprende que las l´ ıneas permitidas (producidas principalmente por Hi, Hei y Heii) se originan en
regiones con velocidades entre 1000 y 5000 km s−1, mientras que las l´ ıneas prohibidas (por ejemplo [Oiii]
1El nombre de galaxia Seyfert para designar este tipo de objetos es atribuido a de Vaucouleurs (de Vaucouleurs, 1960;
Collin, 2006).1.2. LAS GALAXIAS SEYFERT 15
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Figura 1.2: Espectro ´ optico de la galaxia VIII Zw 36.
λλ4959,5007, [Nii] λλ6548, 6584 y [Sii] λλ6717, 6731) corresponden a regiones emisoras con velocidades
del orden de 500 km s−1. En comparaci´ on, las galaxias normales que exhiben l´ ıneas de emisi´ on presentan
velocidades del gas emisor que no sobrepasa los 100 km s−1 (Carroll & Ostlie, 1996). Varios autores han
subdividido a´ un m´ as la clasiﬁcaci´ on (Osterbrock & Ferland, 2006). Por ejemplo, algunas galaxias que
presentan perﬁles de emisi´ on del Hi en el que ambas componentes resultan ser f´ acilmente identiﬁcables
se conocen como galaxias Seyfert 1.5; otras exhiben componentes delgadas fuertes y componentes anchas
en Hα y Hβ muy d´ ebiles pero a´ un visibles se clasiﬁcan como Seyfert 1.8 y aquellas en las que puede verse
algo de la componente Hα pero nada de Hβ se llaman Seyfert 1.9. Hay que aclarar, sin embargo, que
dicha clasiﬁcaci´ on fue elaborada con observaciones de AGNs realizadas en el ´ optico pero con el tiempo se
evidenci´ o que algunos objetos, clasiﬁcados originalmente en el ´ optico como Seyfert 2, al ser observados
en el infrarrojo cercano (NIR) y en el infrarrojo mediano (MIR) muestran la presencia de componentes
anchas en las l´ ıneas Paβ, Paα y Brγ (Blanco, Ward & Wright, 1990; Rix et al., 1990).
Las galaxias NLS1 (Narrow Line Seyfert 1, Seyfert 1 de l´ ıneas delgadas) son un tipo de galaxia Seyfert
1 (esto es, con signos inequ´ ıvocos de ser un objeto Sy1, tales como l´ ıneas intensas de Feii y Oiii relativa-
mente d´ ebiles con relaci´ on a las l´ ıneas de Balmer) en la que las bases de las l´ ıneas de recombinaci´ on son
ligeramente m´ as anchas que las l´ ıneas prohibidas (en particular Hβ < 2000 kms−1), con propiedades en
los rayos X bien particulares (fuerte exceso en rayos X suaves con r´ apida y extrema variabilidad) y con
relaci´ on [Oiii] λ5007/Hβ < 3, aunque hay excepciones si est´ an presentes l´ ıneas coronales intensas (ver
m´ as adelante) (Pogge, 2000).
En esta tesis diferenciaremos los objetos NLS1 de los Sy1 “normales”, entendido como normales todos
aquellos Sy1 de l´ ıneas anchas. Sin embargo, no utilizaremos la divisi´ on ﬁna entre objetos Sy1: aquellos
objetos ser´ an clasiﬁcados como de tipo 1 (T1) cuando son cuasares o como galaxias Seyfert 1 (Sy1)16 CAP´ ITULO 1. N´ UCLEOS ACTIVOS DE GALAXIAS
as´ ı hayan sido clasiﬁcados por otros autores como galaxias Seyfert 1.x (x= 5, 8, 9)2. Los objetos con
todas sus l´ ıneas delgadas ser´ an clasiﬁcados indistintamente como galaxia Seyfert 2 (Sy2) o, de forma m´ as
general, de tipo 2 (T2).
1.3. Otras galaxias con AGNs
Los cuasares3 fueron descubiertos en los a˜ nos 60 (Schmidt, 1963) como contrapartes ´ opticas de radio-
fuentes detectadas en prospecciones sistem´ aticas del cielo realizadas con radiotelescopios. Observacional-
mente son objetos con apariencia estelar aunque sus espectros no son de naturaleza t´ ermica y presentan
notables corrimientos hacia el rojo. Sus espectros son semejantes a las que producen los n´ ucleos de las
galaxias Seyfert (tanto de T1 como T2), aunque las l´ ıneas de absorci´ on estelar son muy d´ ebiles o in-
existentes y las l´ ıneas delgadas suelen ser m´ as d´ ebiles con relaci´ on a las anchas (Peterson, 1997). Los
cuasares est´ an dentro de los objetos m´ as luminosos del universo en aquellas longitudes de onda en las que
son observados. Estudios de alta resoluci´ on angular muestran que los cuasares est´ an presentes en todo
tipo de galaxias, aunque en el universo local los cuasares m´ as luminosos usualmente residen en galaxias
el´ ıpticas masivas (Appenzeller, 2009). Aunque si bien fue a trav´ es de su fuerte emisi´ on de radio lo que
condujo a su descubrimiento, con el tiempo se evidenci´ o que s´ olo entre un 5-10% de los mismos son bas-
tante luminosos en el radio (ruidosos en radio). Los cuasares silenciosos en radio, en una ´ epoca llamados
QSOs (por Quasi-Stellar Objects), muestran tambi´ en emisi´ on en el radio cuando son observados con la
suﬁciente sensibilidad (Schneider, 2006). Adicionalmente, los cuasares suelen ser objetos que presentan
notable variabilidad en luminosidad.
Si bien en un inicio la distinci´ on entre cuasar y galaxia Seyfert estaba basada en un punto de vista
morfol´ ogico (en los primeros no se identiﬁcaba la galaxia hu´ esped; en los segundos s´ ı) modernamente la
diferenciaci´ on descansa en t´ erminos de luminosidad. V´ eron-Cetty & V´ eron (2010) ha utilizado el criterio
de llamar cuasar a todo n´ ucleo activo que sea m´ as brillante que MB = −22.25. Hasta tiempos relativa-
mente recientes se crey´ o que los cuasares eran exclusivamente AGNs de tipo 1 (l´ ıneas de recombinaci´ on
con bases muy anchas). Sin embargo, varios investigadores teorizaron sobre la existencia de cuasares
fuertemente oscurecidos, llamados de tipo 2, an´ alogos a las galaxias Seyfert 2. Solo a partir de 2002
comenzaron a surgir candidatos serios para este tipo de objetos (Norman, 2002) y desde entonces se han
reportado m´ as candidatos (Zakamska et al., 2003).
Los blazares son una subclase de cuasares que se caracterizan por presentar propiedades que son
extremales dentro de los AGNs (Kembhavi & Narlikar, 1999) tales como variabilidad fuerte y r´ apida en
el ´ optico (a escalas menores a un d´ ıa), polarizaci´ on elevada (& 3 por ciento), emisi´ on suave del continuo
desde el IR hasta el UV y un continuo fuerte y variable en radio. Suelen presentar adem´ as un aparente
movimiento superlum´ ınico. Los blazares se suelen dividir en dos subclases: a) los objetos OVV (por Opti-
cal Violent Variables) y b) objetos BL Lac, llamados as´ ı por el prototipo de esta clase, BL Lacertae. Los
primeros presentan l´ ıneas de emisi´ on fuertes; en los segundos la l´ ıneas de emisi´ on son d´ ebiles o ausentes.
Las radiogalaxias son casi con exclusividad galaxias el´ ıpticas gigantes con fuerte emisi´ on en el radio
2En este sentido, hemos seguido el criterio de Rush, Malkan & Spinoglio (1993) quienes agrupan los tipos 1, 1.5, 1.8 y
1.9 conjuntamente como objetos de tipo 1. Pero advertimos que dicho criterio no es universal.
3La palabra cuasar (quasar) fue propuesta por Hong-Yee Chiu en 1964 como medio para simpliﬁcar el hasta entonces
largo nombre de fuente de radio cuasi estelar (quasi-stellar radio sources) para designar esos objetos.1.4. PARADIGMA DEL AGN 17
(L1.4GHz ≥ 1025 WHz−1, Blandford, Netzer & Woltjer (1990)) y suelen mostrar una estructura parti-
cular consistente en dos l´ obulos emisores de radio ubicados a ambos lados de la galaxia, que en algunos
casos se extienden a escalas de los kiloparsecs. En su espectro ´ optico presentan fuertes l´ ıneas de emisi´ on y
con base en ellas se dividen en dos clases: a) las radiogalaxias de l´ ıneas anchas (broad-line radio galaxies,
BLRG) y b) las radiogalaxias de l´ ıneas delgadas (narrow-line radio galaxies, NLRG). Puede decirse que
ambos tipos constituyen los an´ alogos radio ruidosos de las galaxias Seyfert 1 y Seyfert 2, respectivamente.
Los LINERs (low-ionization nuclear emission-line region, regi´ on nuclear emisora de l´ ıneas de baja
ionizaci´ on) constituyen la versi´ on menos energ´ etica de los AGNs. Al parecer se encuentran en una im-
portante fracci´ on de los n´ ucleos de las galaxias, estim´ andose que pueden existir hasta en un 53% de las
galaxias S0/a-Sab, un 34% de las Sb-Sbc y un 46% de el´ ıpticas (Osterbrock & Ferland, 2006). Espec-
trosc´ opicamente son parecidas a las galaxias Seyfert 2 exceptuando que algunas l´ ıneas de baja ionizaci´ on
tales como [Oi] λ6300 y [Nii] λλ6548, 6584 son relativamente fuertes y las l´ ıneas de alta ionizaci´ on est´ an
ausentes.
Los objetos ULIRG (Ultraluminous Infrared Galaxy, galaxia ultraluminosa en el infrarrojo) son ga-
laxias que emiten enormes cantidades de energ´ ıa en el infrarrojo, por encima de L8−1000µm > 1012L⊙
(L8−1000µm representa la luminosidad integrada entre 8 y 1000 µm y L⊙ la luminosidad solar, 3.96×1033
erg.s−1). Esto se ha interpretado en t´ erminos de intensa formaci´ on estelar (lo que las convierte en las gala-
xias de tipo starburst4 m´ as luminosas) o, alternativamente, en un cuasar embebido en enormes cantidades
de polvo. Morfol´ ogicamente en su mayor´ ıa aparecen como galaxias interactuantes ricas en gas.
1.4. Paradigma del AGN
Aunque existen a´ un cierto tipo de anomal´ ıas y detalles por aclarar, el paradigma actual sostiene
que todo el “zool´ ogico” de objetos que citamos arriba son en realidad la manifestaci´ on de un mismo
fen´ omeno. Este escenario, tambi´ en conocido como Modelo Est´ andar, postula la existencia de un agujero
negro supermasivo (Rees, 1984), esto es, del orden de 108−9 M⊙ (donde M⊙ representa una masa so-
lar: 2 × 1030 kg) rodeado de material gaseoso que cae hacia el agujero por fen´ omenos viscosos y por lo
tanto pierde energ´ ıa potencial gravitacional que ha de convertirse en una fabulosa liberaci´ on de energ´ ıa
radiante (Narayan & Quataert, 2005). Este material gaseoso a alta temperatura es denominado disco de
acreci´ on, llamado as´ ı por su geometr´ ıa que se deduce a partir de consideraciones te´ oricas (Frank, King &
Raine, 2002). Dicho disco es la fuente principal de emisi´ on de radiaci´ on electromagn´ etica y, por lo tanto,
suele referirse como el motor (engine). Posiblemente ligado al disco, se observa en numerosos AGNs un
chorro de radio generalmente en direcciones opuestas que en algunos casos puede extenderse a la escala
de los kiloparsecs (Kembhavi & Narlikar, 1999). Para explicar la presencia de l´ ıneas de emisi´ on fuertes
y anchas en los espectros, los astr´ onomos asumen la existencia de distintas regiones de gas las cuales
rodean al disco de acreci´ on a distancias ya bastante apreciables y las cuales se supone que est´ an siendo
fotoionizadas (Davidson & Netzer, 1979; Aller, 1984) por la intensa radiaci´ on que proviene del motor.
Colectivamente se distinguen dos zonas gaseosas bien diferenciadas, de acuerdo con el ancho de las l´ ıneas
de emisi´ on que se supone provienen de ellas. Las l´ ıneas m´ as anchas, aquellas que poseen velocidades del
4Este tipo de galaxia se caracteriza por presentar intensa formaci´ on estelar, con n´ umeros elevados de estrellas de tipo
espectral O y B y gran cantidad de polvo. Las tasas de formaci´ on estelar pueden alcanzar del orden de 100 M⊙ a˜ no−1 o
m´ as, esto es, al menos cinco o diez veces m´ as de lo que puede presentar una galaxia espiral gigante de tipo Sc (Mackie,
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orden de 104 km s−1, se originan en una regi´ on gaseosa que debe estar cerca del motor, probablemente a
unos 0.05 parsecs (0.1 a˜ nos luz), y es denominada BLR (Broad Line Region, regi´ on de l´ ıneas anchas). La
otra regi´ on, m´ as alejada (5 a 3000 parsecs), es la NLR (Narrow Line Region, regi´ on de l´ ıneas delgadas)
conformada por nubes con velocidades del orden de 2−9×102 km s−1 y de menor densidad, lo suﬁciente
como para que generen emisiones de l´ ıneas prohibidas. Importante desde el punto de vista de los modelos
de uniﬁcaci´ on es la postulaci´ on de la existencia de una zona, en forma de toroide, de alto poder oscure-
cedor constituida por gas molecular y polvo, que est´ a entre 1 y 10 parsecs (3 a 30 a˜ nos luz), ver ﬁgura 1.3.
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Figura 1.3: Un corte transversal que muestra los principales constituyentes del Modelo Est´ andar (tambi´ en llamado modelo
uniﬁcado) de un AGN.
La aparente variedad de AGNs radica, fundamentalmente, en la orientaci´ on espacial que presenta la
estructura emisora con relaci´ on al observador (Antonucci, 1993). As´ ı, tenemos un AGN de tipo 1 cuando
su orientaci´ on espacial es tal que permite observar la BLR; es de tipo 2 cuando ello no es posible porque
el toroide oscurecedor lo impide (ver ﬁgura 1.3). La robustez del paradigma descansa en el hecho de que
la gran mayor´ ıa de las observaciones realizadas en distintas zonas del espectro electromagn´ etico hechas
a todo tipo de AGNs parecen ajustarse a dicho modelo. Podemos comentar las siguientes, seleccionadas
de una abultada lista: observaciones de luz polarizada realizadas a galaxias Seyfert 2 revelan una BLR
oscurecida (Antonucci & Miller, 1985; Miller & Goodrich, 1990); objetos de tipo 1 poseen chorros de
radio m´ as cortos que los que presentan los objetos de tipo 2 por factores de 2-3 (Schmitt et al., 2001) y1.5. LA REGI´ ON DE L´ INEAS CORONALES 19
el hecho de que los objetos de tipo 2 sean menos luminosos que los objetos de tipo 1 cuando se observan
en rayos X tanto suaves como duros (Comastri et al., 1995).
1.5. La regi´ on de l´ ıneas coronales
Como se habr´ a notado, los astr´ onomos atribuyen para cada familia de l´ ıneas una zona espacial clara-
mente diferenciada en la que se supone se deben originar dichas l´ ıneas: la BLR origina las l´ ıneas anchas;
la NLR origina las l´ ıneas delgadas. Puesto que en los espectros de algunas galaxias activas se observan
l´ ıneas de emisi´ on que son caracter´ ısticas de especies de muy alta ionizaci´ on, algunos astr´ onomos han pos-
tulado la existencia de una zona conocida como CLR (Coronal Line Region, regi´ on de l´ ıneas coronales).
Estas l´ ıneas coronales (LCs) hacen referencia a transiciones prohibidas de estructura ﬁna del estado base
emitidas por especies qu´ ımicas en estados altamente ionizados. Ello explica que las l´ ıneas coronales se
denominen tambi´ en FHILs (Forbidden high-ionization lines, l´ ıneas prohibidas de alta ionizaci´ on). Para el
prop´ osito de esta tesis, y acogi´ endonos a la mayor´ ıa de los autores, por LCs llamaremos a todas aquellas
emisiones de excitaci´ on colisional que provienen de especies qu´ ımicas con potenciales de ionizaci´ on (PI)
del orden o mayor a los 100 eV5. Las transiciones que dan lugar a las l´ ıneas coronales se presentan entre
niveles con la misma conﬁguraci´ on (por lo tanto son prohibidas por la regla de selecci´ on ∆l = 0) pero
con valores diferentes del momentum angular total J (partici´ on de estructura ﬁna) que corresponden a
longitudes de onda en el visible o el infrarrojo (Emerson, 1997). Es importante tener en cuenta que las
transiciones que dan origen a las LCs, de forma similar a las conocidas [Oiii] λλ4959, 5007 y otras l´ ıneas
prohibidas, son excitadas s´ olo por colisiones (Oliva, 1997). En el ap´ endice A se encuentran algunos datos
at´ omicos de las principales l´ ıneas coronales que se estudian en el presente trabajo.
El nombre “coronal” deriva del hecho de que estas l´ ıneas provenientes de especies qu´ ımicas altamente
ionizadas fueron observadas por vez primera en el espectro ´ optico de la corona del Sol, la regi´ on muy
tenue y m´ as externa de la atm´ osfera solar. Inicialmente esas l´ ıneas no fueron identiﬁcadas con un ele-
mento conocido por lo que se supuso que eran debidas a un elemento hasta entonces no descubierto que
se lleg´ o a bautizar incluso como Coronio (Claridge, 1937). Fue Walter Grotrian en 1939 (Ambartsumi´ an,
1966) quien descubri´ o que las longitudes de onda de ciertas transiciones prohibidas en los estados fun-
damentales del Fe+9 y Fe+10 correspond´ ıan a dos de las misteriosas l´ ıneas observadas en la corona. La
conﬁrmaci´ on de este descubrimiento junto con la identiﬁcaci´ on de otras l´ ıneas provenientes de elementos
en alto grado de ionizaci´ on fue realizada poco despu´ es por Edlen (Swings, 1943).
Las LCs no han sido observadas ´ unicamente en la corona solar. Algunas de ellas se han detectado
en nebulosas planetarias donde, a parte de aquellas com´ unmente observadas en el ´ optico (ver secci´ on
1.5.1) se ha hallado [Sivi] λ1.96 µm y [Sivii] λ2.48 µm en objetos tales como NGC 6302 y NGC 6537
(Ashley & Hyland, 1988), en novas (Greenhouse et al., 1988, 1990), en la corona de otras estrellas, tal
como CN Leonis en donde se detect´ o [Fexiii] λ3388.1 ˚ A (Schmitt & Wichmann, 2001) y en otras enanas
blancas (Fuhrmeister, Schmitt & Wichmann, 2004) y, por supuesto, en algunos n´ ucleos activos de galaxias.
5En contraste, los PI para especies qu´ ımicas observadas rutinariamente en espectros de AGNs y en general de nubes
fotoionizadas son del orden de 54.4 eV (He+2), 41 eV (Ne+2), 35 eV (O+2), 29.6 eV (N+1) y 23.3 eV (S+1).20 CAP´ ITULO 1. N´ UCLEOS ACTIVOS DE GALAXIAS
1.5.1. L´ ıneas coronales en AGNs
Las LCs fueron ya observadas en objetos astrof´ ısicos en el trabajo cl´ asico de Seyfert (Seyfert, 1943).
All´ ı se anunci´ o [Fevii] λλλ5158, 5721, 6087 (PI = 99 eV) en los n´ ucleos de NGC 1068 y NGC 4151.
Minkowski & Wilson (1956) reportan la existencia de [Fex] λ6374 (PI=235 eV) en Cygnus A. En el
mismo a˜ no Minkowski encuentra en NGC 4151 (citado por Oke & Sargent (1968)) la l´ ınea de [Fexiv]
λ5303 (PI=361 eV). Roberts (1963) identiﬁca la presencia de [Nev] λ3426 (PI = 97 eV) en NGC 10686.
Poco despu´ es se reporta esta misma l´ ınea coronal en un cuasar, la primera en ser detectada en este tipo
de objetos, en el recientemente descubierto objeto llamado 3C 48 (Greenstein & Schmidt, 1964). La l´ ınea
de [Fexi] λ7892 (PI=262 eV) fue detectada por vez primera en los a˜ nos 70 cuando Grandi (1978) la en-
cuentra en 9 galaxias Seyfert, entre ellas NGC 1068 y NGC 4151. Otra l´ ınea, muy pocas veces observada,
es la de [S xii] λ7611 (PI=505 eV), que fue detectada en NGC 1068 (Kraemer & Crenshaw, 2000) aunque
fue observada pero no identiﬁcada por Osterbrock (1981) en III Zw 77.
Las LCs en el infrarrojo tanto cercano (NIR) como medio (MIR) tuvieron que esperar un poco m´ as
en ser descubiertas, dada la poca o nula transparencia de la atm´ osfera terrestre en esa zona. Las dos LCs
m´ as prominentes en el NIR fueron identiﬁcadas al iniciar la d´ ecada de los noventas del siglo pasado: Oliva
& Moorwood (1990) detectan [Sivi] 1.9630 µm (167 eV) en NGC 1068, mientras que Osterbrock, Shaw
& Veilleux (1990) hacen lo propio con [Sviii] 0.9530 µm (PI=281 eV) en NGC 4151. Pronto llegar´ ıan
otras m´ as. La tabla 1.1 describe la detecci´ on de otras LCs tanto en el NIR como en el MIR.
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Figura 1.4: Varias l´ ıneas coronales en el espectro ´ optico de la galaxia RXSJ09475+1005. Las unidades de ﬂujo est´ an en
erg. cm−2 s−1˚ A−1 y las unidades de la longitud de onda en ˚ A.
Desde el punto de vista observacional, al ser comparadas con las l´ ıneas de recombinaci´ on (v.gr., Hα,
6Tanto [Nev] λ3426 como [Nev] λ3346 ya hab´ ıan sido observadas por Mayall (1934), aunque no identiﬁcadas, en el
espectro de NGC 4151.1.5. LA REGI´ ON DE L´ INEAS CORONALES 21
L´ ınea (µm) PI (eV) Reportada
[Si vii] 2.4830 205 Moorwood & Oliva (1991)
[Caviii] 2.3213 128 Moorwood & Oliva (1993)
[Si ix] 3.93 303 Oliva et al. (1994)
[S ix] 1.2520 328 Oliva et al. (1994)
[Fexiii] 1.0747 331 Thompson (1995)
[Fexiii] 1.0798 331 Thompson (1995)
[Six] 1.4301 351 Thompson (1996)
[Nev] 14.32 97 Moorwood et al. (1996)
[Nev] 24.31 97 Moorwood et al. (1996)
[Nevi] 7.66 126 Moorwood et al. (1996)
[Mgv] 5.62 109 Moorwood et al. (1996)
[Mgvii] 5.51 186 Moorwood et al. (1996)
[Mgviii] 3.03 225 Moorwood et al. (1996)
[Siix] 2.59 303 Moorwood et al. (1996)
[Siix] 3.93 303 Moorwood et al. (1996)
[Alix] 2.0450 285 Maiolino et al. (1997)
[Fevii] 7.82 99 Sturm et al. (2002)
[Fevii] 9.53 99 Sturm et al. (2002)
[Sivii] 6.49 205 Sturm et al. (2002)
[Navi] 8.61 138 Sturm et al. (2002)
[Cavii] 4.09 109 Lutz et al. (2002)
Tabla 1.1: Otras l´ ıneas coronales en el NIR y MIR. La primera columna contiene la l´ ınea en micr´ ometros; en la segunda
su potencial de ionizaci´ on correspondiente y en la tercera el autor que la report´ o por primera vez.
Hβ) o las l´ ıneas prohibidas de baja ionizaci´ on (v.gr., [Oiii] λλ4959, 5007, [Nii] λλ6548, 6584) que son
tan comunes en los espectros de AGNs, las LCs no suelen ser l´ ıneas de gran intensidad. Usualmente
[Fevii] λ6087/[Oiii] λ5007 ∼ 1/15-1/100, (ver por ejemplo la Figura 1.4). Adem´ as, la contaminaci´ on en
numerosos casos por fuertes l´ ıneas de absorci´ on estelar hacen que la veriﬁcaci´ on de la presencia de LCs en
un espectro y su medida no sea una tarea inmediata, requiri´ endose en la mayor´ ıa de los casos relaciones
de se˜ nal/ruido relativamente grandes para llegar a un resultado signiﬁcativo. Tal y como se desprende
del ´ ultimo p´ arrafo de la secci´ on 1.5, LCs no se detectan en los n´ ucleos de espectros de galaxias normales,
al igual que no se detectan en galaxias starburst (llamadas tambi´ en galaxias H II) ni en LINERs. Por
el contrario, es en el n´ ucleo de las galaxias Seyfert del universo local donde son relativamente f´ aciles de
detectar (Koski, 1978; Penston et al., 1984; Nagao, Taniguchi & Murayama, 2000), pero ha sido evidente
desde un inicio que no toda galaxia Seyfert es emisora de LCs. Las galaxias Seyfert que presentan LCs
son de ambos tipos (T1 y T2), pero trabajos previos indican que son m´ as intensas en las primeras que en
las segundas (Heckman & Balick, 1979; Shuder & Osterbrock, 1981; Penston et al., 1984; Schmitt, 1998).
Tambi´ en se observan LCs particularmente intensas en el subtipo NLS1 (Rodr´ ıguez-Ardila et al., 2002b).
Es frecuente encontrar LCs en las radio galaxias, tanto en la BLRG como NLRG (Osterbrock, 1979). Se
han observado LCs, preferencialmente [Nev] λ3426, en algunos cuasares cl´ asicos (no se ha observado en
blazares), pero son aun menos conspicuas en esta clase de objetos que en las galaxias Seyfert (Appenzeller
& Wagner, 1991; Wilkes, 1986). Algunos objetos ULIRG tambi´ en presentan emisi´ on coronal (Murphy et22 CAP´ ITULO 1. N´ UCLEOS ACTIVOS DE GALAXIAS
al., 2001; Tran, Cohen & Villar-Martin, 2000; Higdon et al., 2004).
La forma de las LCs, esto es, tanto su perﬁl como su ancho, ha sido motivo de particular atenci´ on.
Cooke et al. (1976) observ´ o primeramente que el ancho de [Fevii] λ6087 era mayor que el ancho de otras
l´ ıneas de menor PI. Wilson (1979) anota que en NGC 3783 existe una correlaci´ on entre el ancho de las
l´ ıneas y su correspondiente PI. El hecho de que las LCs exhiban mayores anchos que otras l´ ıneas de
menor PI parece extenderse a muchas otras galaxias (Pelat, Alloin & Fosbury, 1981; Osterbrock, 1981;
De Robertis & Osterbrock, 1984; Appenzeller & ¨ Ostreicher, 1988; Erkens, Appenzeller & Wagner, 1997;
Mullaney & Ward, 2008). De Robertis & Osterbrock (1984) igualmente notaron que los anchos de las
LCs no est´ an correlacionados con la magnitud absoluta de las galaxias, pero las de baja ionizaci´ on s´ ı lo
estaban. Con estos trabajos ha sido posible establecer que las nubes emisoras de LCs poseen velocidades
comprendidas entre 200 kms−1 y pueden llegar hasta 3000 kms−1, pero en la mayor´ ıa de los casos tienden
a presentarse entre los 400-1000 kms−1, lo que se considera un valor intermedio entre las velocidades que
presentan la NLR y la BLR. Por ello, la opini´ on generalizada es que la CLR est´ a ubicada entre la NLR
y la BLR. La correlaci´ on observada entre el FWHM (full width at half maximum, ancho completo a la
mitad de la altura) y el PI sugiere que la CLR es estratiﬁcada: LCs de baja ionizaci´ on tienden a estar
presentes en las zonas m´ as alejadas y, en consecuencia, de menor velocidad, en tanto que las de m´ as alta
ionizaci´ on se ubican m´ as cerca de la fuente central y de ah´ ı su incremento en velocidad. Sin embargo,
no est´ a establecido si la relaci´ on entre el FWHM y el PI (o entre el FWHM y la densidad cr´ ıtica) que
ha sido anunciado para varios objetos es el rasgo com´ un para los AGNs. Pero es evidente que existen
varios contra ejemplos a este comportamiento (Giannuzzo, Rieke & Rieke, 1995; Knop et al., 1996; Mar-
coni et al., 1996; Moorwood et al., 1997; Rodr´ ıguez-Ardila et al., 2002a; Taylor, Tadhunter & Robinson,
2003; Rodr´ ıguez-Ardila et al., 2006). Recientes espectros de ´ optima calidad, algunos de ellos tomados
con instrumentos de frontera, han revelado que la cinem´ atica de las LCs es m´ as complicada de lo que se
cre´ ıa, pues algunos perﬁles de LCs para varios AGNs cercanos parecen ajustarse a dos componentes: uno
delgado y otro ancho (Rodr´ ıguez-Ardila et al., 2006; Mueller S´ anchez et al., 2006b; Mullaney & Ward,
2008); en el caso de NGC 1068 y NGC 1386 parece existir un doble pico7 (Rodr´ ıguez-Ardila et al., 2006)
al igual que Schlesinger et al. (2009) reporta doble pico de [Fex] λ6374 en Mrk 573.
Aparte de su FWHM aparentemente mayor que las l´ ıneas t´ ıpicas de la NLR, las LCs presentan la
tendencia general a estar desplazadas hacia el azul. Grandi (1978) not´ o, en la detecci´ on de [Fexi] λ7892
en varias galaxias Seyfert, que esta l´ ınea presentaba desplazamiento al azul en todos los objetos8. Wil-
son (1979) y Shuder (1980) observan esos desplazamientos tanto para [Fex] λ6374 como para [Fevii]
λ6087 en varias galaxias. Desde entonces, son numerosos los investigadores que reportan desplazamientos
al azul de las LCs en AGNs (Pelat, Alloin & Fosbury, 1981; Penston et al., 1984; Genzel et al., 1995;
Erkens, Appenzeller & Wagner, 1997) que pueden alcanzar los 450 km s−1 e incluso hasta 1350 km s−1
(Schinnerer, Eckart & Tacconi, 1998) con respecto a la velocidad sist´ emica de la galaxia. Se ha asociado
este desplazamiento al azul de LCs a outﬂows, esto es, de gas eyectado en direcci´ on hacia el observa-
dor (Collin-Souﬀrin et al., 1988; Marconi et al., 1996; Erkens, Appenzeller & Wagner, 1997). Aunque
son numerosos los casos en los que se encuentra que las LCs presentan desplazamiento al azul, existen
algunos casos, aunque no tan abundantes, en los que no se observa desplazamiento alguno o, incluso, se ob-
serva lo contrario: ligeros corrimientos al rojo (Osterbrock, 1981; Wagner, 1997; Mullaney & Ward, 2008).
7Appenzeller & ¨ Ostreicher (1988) ya hab´ ıan anunciado un doble pico en emisi´ on de Fe6+ en la galaxia NGC 4507.
8Ya para la ´ epoca era conocido que en varios objetos las l´ ıneas prohibidas de relativamente alta ionizaci´ on (v. gr., [Oiii]
λλ4959, 5007 y [Neiii] λ3869) presentan ligeros desplazamientos al azul con relaci´ on a las l´ ıneas de Balmer o de l´ ıneas
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En cuanto al perﬁl propiamente dicho, se observa que en el caso de Fevii suele haber asimetr´ ıa con
una extensi´ on notoria hacia el azul (Veilleux, 1991a,c). Wagner (1997) corrobora esto con esta y otras
l´ ıneas notando que la asimetr´ ıa parece ser mayor a medida que aumenta el PI. Erkens, Appenzeller &
Wagner (1997) observan que las LCs de “baja ionizaci´ on” (Fe+6, Ne+4) tienden a ser m´ as sim´ etricas en
tanto que las de m´ as altos PI presentan asimetr´ ıas y estas suelen ser alas extendidas hacia el azul. Sin
embargo, tanto Rodr´ ıguez-Ardila et al. (2006) como Mueller S´ anchez et al. (2006a) observan asimetr´ ıas
en las LCs independientemente de su alto o bajo PI para varios n´ ucleos activos muy cercanos. Mullaney
& Ward (2008) presentan, entre otros, el caso interesante de alas hacia el rojo para Mrk 573. Las alas
extendidas hacia el azul se han atribuido a la existencia de una zona de alta extinci´ on que absorbe la
componente roja. Sin embargo, varios autores, basados en diferentes an´ alisis, han concluido que la CLR es
una zona libre de polvo (Korista & Ferland, 1989; Oliva et al., 1994; Ferguson, Korista & Ferland, 1997)
y, en LCs observadas en el NIR, las cuales en principio no deber´ ıan ser afectadas por enrrojecimiento,
presentan tambi´ en alas hacia el azul: o el ﬂujo es asim´ etrico o la componente roja est´ a inmersa en una
zona con una extinci´ on del orden de AV ∼ 30 (Oliva, 1997). Tambi´ en se ha sugerido que las asimetr´ ıas
en las alas puede explicarse en t´ erminos de gas eyectado en direcci´ on hacia el observador (Collin-Souﬀrin
et al., 1988; Marconi et al., 1996; Erkens, Appenzeller & Wagner, 1997).
Importante para poder reproducir las condiciones de un AGN que emite LCs es determinar la ex-
tensi´ on de esta emisi´ on. Algunas observaciones indican que la CLR se puede extender a la escala de los
kiloparsecs (Muruyama, Taniguchi & Iwasawa, 1998; Ramos-Almeida et al., 2006). Estas observaciones
est´ an en concordancia con el modelo te´ orico de Korista & Ferland (1989) quienes predicen emisi´ on coronal
observable hasta en unos 10” de arco del centro activo. Sin embargo, observaciones de n´ ucleos activos muy
cercanos indican que la emisi´ on coronal tiende no solo a ser m´ as concentrada, del orden de varias decenas
de parsecs (Oliva et al., 1994; Genzel et al., 1995), sino tambi´ en asim´ etrica y al parecer relacionada con
la zona de emisi´ on del chorro de radio (Thornton, Stockton & Ridgway, 1999; Marconi et al., 1996).
Tal y como lo anotan Reunanen, Kotilainen & Prieto (2003), en ocasiones la emisi´ on coronal es paralela
al cono de ionizaci´ on; en otras, es perpendicular. Observaciones de NGC 1068 hechas con el Telescopio
Espacial Hubble (Kraemer & Crenshaw, 2000; Thompson et al., 2001) revelan emisi´ on de varias l´ ıneas
coronales que muestran emisi´ on coronal intensa claramente asim´ etrica y en la direcci´ on del chorro de
radio. Rodr´ ıguez-Ardila et al. (2006) logran detectar emisi´ on coronal de distintos PIs para varios AGNs
cercanos. En NGC 1068, por ejemplo, detectan [Fevii] λ6087 hasta unos 210 parsecs al norte del n´ ucleo,
pero [Sivi] λ19630 y [Sivii] λ24830 se extienden solo hasta unos 100 parsecs; en NGC 3227 la emisi´ on
coronal se concentra solo a 50 parsecs del n´ ucleo y en el caso de NGC 3783 llegan a detectar emisi´ on
de [Fevii] λ6087 hasta en unos 400 parsecs. Un estudio muy reciente (Mazzalay, Rodr´ ıguez-Ardila &
Komossa, 2010) conﬁrma la anisotrop´ ıa de emisi´ on coronal en n´ ucleos cercanos con una extensi´ on que
depende del i´ on en particular pero que no excede las pocas centenas de parsecs del n´ ucleo.
La espectroscopia de campo integral ha permitido conﬁrmar que la zona de emisi´ on coronal posee
una extensi´ on que depende tanto del objeto como del i´ on involucrado. Maiolino et al. (1998) miden la
extensi´ on de emisi´ on coronal en Circinus encontrando que la zona de [Sivi] λ19630 se extiende aniso-
tr´ opicamente hasta unos 50 parsecs del n´ ucleo, mientras que la del [Alix] λ20450 (con un PI mayor)
emite solo en la zona nuclear; la zona de emisi´ on de [Sivii] λ24830 es establecida en 10 parsecs (Marco
& Prieto, 2004) y luego doblada a 20 parsecs por Prieto et al. (2004), mientras que Mueller S´ anchez et
al. (2006b) establecen emisi´ on de [Caviii] λ23213 hasta unos 14 parsecs (z = 0.00142). Gratadour et al.
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en NGC 1068 notando que el FWHM es relativamente alto, del orden de 1650 km s−1. Prieto, Marco &
Gallimore (2005) detectan emisi´ on de [Sivii] λ24830 hasta 150 parsecs del n´ ucleo en NGC 3081 y ESO
438-G014 y en esta ´ ultima se observa un notable alineamiento entre la localizaci´ on de esa emisi´ on con el
chorro de radio. Storchi-Bergmann et al. (2008), al observar NGC 4151, hallan que la emisi´ on de [Sviii]
λ9913, [Six] λ12520 y [Caviii] λ23213 es concentrada y no resuelta, en tanto que s´ ı lo es la de [Sivii]
λ24830 que est´ a alineada a lo largo del chorro de radio.
Es claro entonces que las recientes observaciones ubican la CLR con una extensi´ on a lo m´ aximo de
unos pocos centenares de parsecs (al menos para los AGNs m´ as cercanos), pero se ignora cu´ al es la
distribuci´ on de emisi´ on coronal al interior de unos 10 parsecs. Esta extensi´ on, considerando el modelo
uniﬁcado, comprende zonas potenciales que pueden estar en capacidad de emitir LCs. Algunos investi-
gadores sostienen que un buen porcentaje de la emisi´ on proviene de la parte exterior de la BLR (Cohen,
1983); otros la han ubicado en el interior del toroide (Pier & Voit, 1995; Muruyama & Taniguchi, 1998a;
Dudik et al., 2007); otros en la zona m´ as interna de la NLR (Contini, Prieto & Viegas, 1998). Aunque
no est´ a establecido m´ as all´ a de toda duda que las LCs adolecen de variabilidad en el tiempo, han habido
anuncios de que ello ocurre (Osterbrock & Pogge, 1985; De Robertis & Osterbrock, 1986b; De Robertis,
1987; Veilleux, 1988; Wagner, 1997; Komossa et al., 2008a) y, de conﬁrmarse, sugerir´ ıa un tama˜ no de
unos pocos a˜ nos luz del centro fotoionizante.
La cara interior del toroide, en particular, se constituye en un buen escenario de formaci´ on de LCs,
dada su ubicaci´ on y conformaci´ on. Pero los resultados que apuntan a ese respecto han estado basados en
medidas observacionales no siempre uniformes que provienen de diversas fuentes bibliogr´ aﬁcas y con un
n´ umero relativamente escaso de objetos (Muruyama & Taniguchi, 1998a). Gelbord, Mullaney & Ward
(2009), contando con una muestra uniforme de un poco m´ as de medio centenar de objetos, no corroboran
las conclusiones de Muruyama & Taniguchi. Es preciso entonces aumentar la muestra, preferencialmente
que sea uniforme, y con dos o m´ as iones, para llegar a un resultado concluyente.
El hecho de que un AGN emita LCs indica que el nivel de ionizaci´ on no solo es fuerte sino amplio,
pues estos exhiben tambi´ en las conocidas l´ ıneas de baja ionizaci´ on provenientes de especies tales como
Oiii, Sii y Nii, adem´ as de las l´ ıneas de recombinaci´ on. La mayor´ ıa de los autores han propuesto que
el mecanismo responsable es fotoionizaci´ on cuya emisi´ on proviene de una fuente central (Pacholczyk &
Weymann, 1968; Osterbrock, 1969; Shields & Oke, 1975; Osterbrock, 1981; Fosbury & Sansom, 1983;
Ward & Morris, 1984; Korista & Ferland, 1989; Oliva et al., 1994; Marconi et al., 1994, 1996; Moorwood
et al., 1997; Ferguson et al., 1997; Ferguson, Korista & Ferland, 1997; Muruyama & Taniguchi, 1998b;
Nazarova, O’Brien & Ward, 1999; Porquet et al., 1999; Oliva, Marconi & Moorwood, 1999a; Prieto &
Viegas, 2000a). Aunque en la actualidad se desconoce cual es la forma del perﬁl ionizante que caracteriza
un AGN, se asume, con base tanto en consideraciones observacionales como te´ oricas, que el perﬁl bien
puede ser de ley de potencia del tipo fν ∝ να (donde fν es el ﬂujo ionizante, ν la frecuencia y α el´ ındice
espectral), donde, para diferentes sectores del espectro se tienen distintos valores de α. Tambi´ en se han
considerado cuerpos negros con temperaturas del orden de 105 K, o combinaci´ on de leyes de potencia
con cuerpo negro. Como alternativa a la fotoionizaci´ on se ha propuesto el escenario de choques de nubes
de alta velocidad (Osterbrock & Parker, 1964; Oke & Sargent, 1968; Graney & Sarazin, 1990; Dopita &
Sutherland, 1995), aunque tambi´ en es factible que los dos procesos est´ en ocurriendo de forma simult´ anea
(Viegas-Aldrovandi & Contini, 1989; Contini & Viegas-Aldrovandi, 1989; Contini & Viegas, 1992; Conti-
ni, Prieto & Viegas, 1998; Rodr´ ıguez-Ardila et al., 2002b, 2006).1.5. LA REGI´ ON DE L´ INEAS CORONALES 25
El proceso de fotoionizaci´ on proveniente de una fuente central encuentra gran favorabilidad entre los
especialistas. Como respaldo observacional a este proceso se cuentan las correlaciones existentes entre los
ﬂujos (o luminosidades) de las LCs con otras l´ ıneas o zonas espectrales. Se han reportado signiﬁcativas
correlaciones entre las luminosidades de varias l´ ıneas de emisi´ on, tanto de recombinaci´ on como l´ ıneas
prohibidas provenientes de especies de baja ionizaci´ on, con LCs tales como [Fevii] λ6087 (Koski, 1978),
[Fex] λ6374 (Penston et al., 1984) y varias l´ ıneas del Nev (Koski, 1978; Gorgian et al., 2007; Deo et al.,
2007; Lawrence et al., 1996). Igualmente se han encontrado fuertes correlaciones entre las mismas LCs
(Penston et al., 1984; Muruyama, Taniguchi & Iwasawa, 1998; Mullaney & Ward, 2008) observ´ andose
tambi´ en correlaci´ on entre la luminosidad de una LC y la luminosidad del continuo en en el infrarrojo me-
dio (Prieto, P´ erez Garc´ ıa & Rodr´ ıguez Espinosa, 2001). Todas estas correlaciones son compatibles con un
escenario de fotoionizaci´ on. Puesto que las LCs surgen de especies qu´ ımicas con potenciales de ionizaci´ on
de entre 0.1 a 0.5 keV, es de esperarse un efecto directo entre estas y la emisi´ on de rayos X. Sin embargo,
lo que se ha visto es que una galaxia fuertemente emisora de rayos X no necesariamente es emisora de LCs
(Wilson, 1979; Shuder, 1980). Ni parece haber tampoco una relaci´ on entre los ﬂujos de las LCs y los rayos
X duros (2-10 keV), pues no hay correlaci´ on entre la luminosidad de estos y las luminosidades de [Fexi]
λ7892 (Grandi, 1978), [Fex] λ6374 (Penston et al., 1984) ni de [Nev] 14.5 µm (Prieto, P´ erez Garc´ ıa &
Rodr´ ıguez Espinosa, 2002). Sin embargo, s´ ı se ha reportado correlaci´ on entre los rayos X suaves (0.1-2.4
keV) y las l´ ıneas de [Fevii] λ6087 (Penston et al., 1984), [Fex] λ6374 (Porquet & Dumont, 1999; Porquet
et al., 1999; Mullaney & Ward, 2008) y [Nev] 14.5 µm (Prieto, P´ erez Garc´ ıa & Rodr´ ıguez Espinosa, 2002).
Por lo anterior, se desprende que hay conecciones fuertes entre las luminosidades de las LCs en el ´ opti-
co, y entre estas y los rayos X suaves. Tal y como se se˜ nal´ o arriba, al considerar la fotoionizaci´ on como
mecanismo principal de ionizaci´ on es de esperarse que existan v´ ınculos entre las LCs y otras zonas del
espectro electromagn´ etico de dif´ ıcil acceso. No es de extra˜ nar entonces que no existan estudios publicados
de correlaciones entre s´ ı de las LCs presentes en el NIR (o MIR) o entre ´ estas y los rayos X (tanto suaves
como duros). Tampoco existen estudios que relacionen las luminosidades de las LCs y luminosidades en
el radio.
Finalmente, se han realizado intentos de determinaci´ on de condiciones f´ ısicas de la CLR con base a
c´ alculos te´ oricos de emisi´ on. Medidas de densidad se pueden realizar con dos l´ ıneas en el MIR deter-
minadas con sat´ elites: [Nev] 14.3 µm y [Nev] 24.3 µm. Con ello Oliva (1997) ﬁja la densidad en 5000
cm−3 mientras que Dudik et al. (2007) establece que dicha raz´ on promedia el valor de 1 para las galaxias
de su muestra sin llegar a resultados concluyentes. Sin embargo, estos autores concluyen, con base a la
ﬁgura 1 de ese art´ ıculo, que pueden existir dos escenarios: a) que las densidades son inferiores a 3000
cm−3 (independiente del tipo de AGN involucrado) y las temperaturas del orden de 104 K o que b) las
temperaturas del gas son del orden de 105−6 K para una amplia variedad de densidades: 102−5 cm−3.
Un m´ etodo que permite determinar no solo densidad sino tambi´ en temperatura descansa en la medida
de varias l´ ıneas de Fevii adicionales a las de 5721˚ A y 6087 ˚ A (Nussbaumer & Storey, 1982; Keenan &
Norrington, 1982, 1991; Keenan et al., 2001; Young, Berrington & Lobel, 2005). Con esto, y al realizar
medidas observacionales de las razones de ﬂujos, es posible estimar valores de densidad electr´ onica y
temperatura. Colina, Sparks & Macchetto (1983) determinan densidades bien por debajo de 108 cm−3 y
temperaturas de 105 K, mientras que Colina (1992) establece densidades del orden de 107 cm−3 y tempe-
raturas de 2−3×105 K, en tanto que Wagner (1997) coloca la temperatura como varios 104 K. Komossa
et al. (2008a) coloca la densidad en valores de 106−7 cm−3 y con temperaturas del orden de 20000 K pero
que pueden llegar a 50000 K. Sin embargo, estos valores han de ser tomados con cierta cautela, pues los
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que se van perfeccionando los m´ etodos computacionales. Otro problema adicional es que son muy pocos
los objetos que presentan emisi´ on lo suﬁcientemente intensa de Fevii en 3759 ˚ A y en 5158 ˚ A como para
realizar medidas conﬁables de estos ﬂujos. Por lo tanto, se requieren no solo espectros con clara emisi´ on
de las l´ ıneas involucradas sino tambi´ en contar con datos te´ oricos basados en c´ alculos de ´ ultima generaci´ on.
1.6. Esta tesis
Esta tesis tiene por objeto estudiar varios aspectos relacionados con la presencia de l´ ıneas coronales
en espectros de n´ ucleos activos de galaxias. Entre esos aspectos est´ an la b´ usqueda de posibles relaciones
entre las luminosidades de las LCs emitidas en el NIR, as´ ı como entre estas y la luminosidad de rayos
X, tanto suaves como duros. As´ ı mismo se estudiar´ a el comportamiento del FWHM de las LCs presentes
en el NIR en funci´ on del potencial de ionizaci´ on. De igual forma, a partir de una muestra uniforme y
amplia de espectros ´ opticos se estudiar´ a la relaci´ on entre luminosidades de las LCs y entre estas y las
luminosidades en otras regiones espec´ ıﬁcas, tales como rayos X y radio en 1.4 GHz. Igualmente, basa-
dos en una muestra de galaxias emisoras de LCs bastante amplia, se veriﬁcar´ a la anisotrop´ ıa que pueda
existir en emisi´ on de LCs en funci´ on del tipo de AGN lo que a su vez puede sugerir un escenario de
formaci´ on de LCs. Adicionalmente, con una muestra de espectros seleccionados, se har´ a un estudio de de-
terminaci´ on de condiciones f´ ısicas de la CLR. Tambi´ en se estudiar´ an perﬁles de l´ ıneas y desplazamientos
del pico de emisi´ on de algunas LCs en el ´ optico de espectros de buena resoluci´ on y de buena relaci´ on S/R.
Los datos con los que se fundamentan estos estudios provienen de diversas fuentes: algunos ya han
sido publicados previamente; otros est´ an basados en espectros de la base del SDSS (Sloan Digital Sky
Survey) y otros fueron tomados por el autor en el observatorio de Pico dos Dias en Brasil. En lo que tiene
que ver con el estudio particular de los espectros del SDSS nuestro trabajo se constituye en el estudio
m´ as ambicioso realizado hasta la fecha basado en una muestra uniforme de datos tomada por el mismo
instrumento y con el mismo proceso de reducci´ on.
Este trabajo est´ a organizado en la siguiente forma: primeramente en el cap´ ıtulo 2 se estudia una
muestra de varios n´ ucleos activos en un sector del espectro entre 0.8 y 2.3 µm (sector en el cual solo
pocos objetos extragal´ acticos han recibido escrutinio). La muestra en su mayor parte est´ a constituida
por objetos estudiados por Riﬀel, Rodr´ ıguez-Ardila & Pastoriza (2006), en el que aparecen valores de
ﬂujos integrados de muy diversas l´ ıneas, entre ellas LCs, pero los espectros correspondientes han estado
a nuestra disposici´ on por lo que valores corregidos de ﬂujos y de otros par´ ametros aparecen tan solo en
esta tesis. All´ ı se presenta un estudio estad´ ıstico y cinem´ atico as´ ı como tambi´ en se examina la inﬂuencia
de los rayos X en la luminosidad de las LCs. Son tan pocos los datos espectrales en el NIR para AGNs
que los resultados que se presentan aqu´ ı son primeros de su clase en reportarse.
Los cap´ ıtulos 3 y 4 est´ an dedicados al estudio de las LCs de una muestra de galaxias cuyos espectros
fueron obtenidos del servidor del SDSS los cuales est´ an comprendidos entre 0.3 y 0.8 µm. Este estudio de
LCs en el ´ optico est´ a basado en una muestra de AGNs que cuadruplica en n´ umero a la muestra uniforme
m´ as numerosa que se ha publicado hasta ahora. All´ ı est´ an expuestos an´ alisis estad´ ısticos que contrastan
galaxias emisoras y no emisoras de LCs (hasta este trabajo no se conocen resultados sobre el particular),
como tambi´ en comparaciones entre los ﬂujos de las l´ ıneas observadas, inﬂuencia de los rayos X en la
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densidad y temperatura con base al ﬂujo relativo de varias l´ ıneas de Fevii y b´ usqeda de anisotrop´ ıa de
emisi´ on no solo de Fevii sino de otras LCs con relaci´ on al tipo de objeto.
El cap´ ıtulo 5 se enfoca en un an´ alisis cinem´ atico de varias l´ ıneas coronales presentes en espectros
en el ´ optico de buena resoluci´ on obtenidos en el Observatorio de Pico dos Dias (Brasil) como tambi´ en
de espectros de mediana resoluci´ on especialmente seleccionados de la muestra de espectros del SDSS. A
parte de consignar los ﬂujos, anchos de l´ ıneas y desplazamientos del pico de emisi´ on de algunas l´ ıneas de
emisi´ on, se realiza un estudio de los perﬁles de l´ ınea para efectos de comparaci´ on con l´ ıneas de m´ as baja
ionizaci´ on y as´ ı extraer indicios sobre la posible ubicaci´ on y estado cinem´ atico de la CLR en galaxias
Seyfert.
El cap´ ıtulo 6 contiene las principales conclusiones derivadas de este trabajo.
Finalmente diremos que a trav´ es de toda esta tesis, hemos adoptado como valor de la constante de
Hubble igual a H0 = 75 km s−1 Mpc−1 y q0 = 0.5.28 CAP´ ITULO 1. N´ UCLEOS ACTIVOS DE GALAXIASCap´ ıtulo2
Observaciones en el infrarrojo cercano
2.1. Introducci´ on
En el presente cap´ ıtulo se estudia la emisi´ on de LCs en el infrarrojo cercano (NIR), m´ as exactamente
aquellas que emiten entre 0.8 y 2.3 µm para una muestra de n´ ucleos activos. A diferencia de lo que se
observa en el ´ optico, en el que, a excepci´ on de [Nev] λ3426, las LCs provienen de una misma especie
qu´ ımica (Fe), en esta regi´ on se observa emisi´ on de varias LCs provenientes de varias especies (Si, S, Fe,
Al, Ca), que tienen adem´ as la ventaja de sufrir poco por extinci´ on proveniente del polvo, por lo que al
parecer son relativamente m´ as f´ aciles de detectar llegando incluso a sugerirse como adecuados indicadores
de actividad Seyfert. Debido a las diﬁcultades intr´ ınsecas de trabajar en el NIR (Glass, 1999), los AGNs
con espectros en la zona mencionada son, infortunadamente, muy pocos. Este cap´ ıtulo se constituye en el
primer estudio de emisi´ on coronal en la zona 0.8-2.3 µm de una muestra signiﬁcativa de AGNs integrada
por m´ as de medio centenar de objetos. Primeramente, en la secci´ on 2.2, describimos las diﬁcultades
inherentes propias de la espectroscopia en el NIR as´ ı como un breve estado actual del tema sobre LCs en
el NIR; luego describimos la selecci´ on de la muestra en la secci´ on 2.3, para luego presentar los principales
resultados en la secci´ on 2.4 y las conclusiones en la secci´ on 2.5.
2.2. L´ ıneas coronales en el infrarrojo cercano
La mayor parte de la investigaci´ on en l´ ıneas coronales en AGNs se presenta, como es apenas claro, en
la regi´ on ´ optica del espectro. Sin embargo, en la zona comprendida entre 4000 ˚ A a 7000 ˚ A el n´ umero de
l´ ıneas coronales no es muy grande y, peor aun, casi todas provienen de estados altamente ionizados del
´ atomo de hierro. Por ello es deseable explorar la posibilidad de observar l´ ıneas coronales en otros sectores
del espectro, tales como el infrarrojo cercano y medio. Sin embargo, diﬁcultades tanto observacionales
como tecnol´ ogicas complican este asunto: la atm´ osfera terrestre no es transparente a la mayor parte del
infrarrojo, por un lado, y por otro, los detectores de radiaci´ on infrarroja eran hasta hace poco tiempo
faltos de sensibilidad y complicados en su elaboraci´ on. En a˜ nos recientes estas diﬁcultades se han ido
superando, bien sea por la observaci´ on desde sitios sobre el terreno excepcionalmente privilegiados (o
sencillamente colocando telescopios infrarrojos en sat´ elites artiﬁciales) as´ ı como notables desarrollos en
el campo de f´ ısica de materiales.
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Fue a ﬁnales de la d´ ecada de los a˜ nos 70s cuando varios astr´ onomos comenzaron a reportar l´ ıneas de
emisi´ on tanto permitidas (Hei 1.083 µm, series Paschen y Brackett para el hidr´ ogeno) como prohibidas
([Feii] 1.64 µm) en el infrarrojo cercano, en particular en objetos tales como la nebulosa de Ori´ on, varias
nebulosas planetarias y varias remanentes de supernova (Oliva, 1987). Pero la primera detecci´ on de una
l´ ınea coronal ([Sivi] 1.9630 µm) en el infrarrojo cercano fue llevada a cabo en la galaxia NGC 1068 (Oliva
& Moorwood, 1990) encontr´ andose que su intensidad era semejante a la predicha por Korista & Ferland
(1989) en su modelo de una nube fotoionizada de baja densidad. Muy pronto vino la identiﬁcaci´ on de
[Sviii] 0.9913 µm en la galaxia NGC 4051 (Osterbrock, Shaw & Veilleux, 1990) y de [Sivii] 2.48 µm en
NGC 1068 (Moorwood & Oliva, 1991). C´ alculos con c´ odigos de fotoionizaci´ on (Spinoglio & Malkan, 1992;
Greenhouse et al., 1993) realizados a inicios de los 90s suger´ ıan la presencia de otras l´ ıneas coronales que
esperaban a ser descubiertas, tales como [Six] 1.4301 µm (que fue primeramente detectada por Thompson
(1996) en NGC 1068 y NGC 7469) y [Alix] 2.0450 µm (detectada por Maiolino et al. (1998) en Circinus).
Desde entonces la investigaci´ on de l´ ıneas coronales en el infrarrojo cercano (0.8-5.0 µm) emitidas por
AGNs ha derivado en los siguientes aspectos:
Observaci´ on espectrosc´ opica cl´ asica espec´ ıﬁca de un n´ ucleo activo cercano para efectos de estudiar
el tama˜ no de la zona coronal as´ ı como sus propiedades f´ ısicas. Estos n´ ucleos activos son de galaxias
tales como NGC 1068 (Osterbrock & Fulbright (1996), Thompson (1996), Marconi et al. (1996),
Greenhouse et al. (1997), Moorwood et al. (1997), Alexander, Young & Hough (1999), Kraemer &
Crenshaw (2000), Thompson et al. (2001), Oliva et al. (2001), Gratadour et al. (2003); Circinus (Oli-
va et al. (1994), Moorwood et al. (1996), Oliva, Marconi & Moorwood (1999b), Storchi-Bergmann
et al. (1999), Marco & Prieto (2004), Prieto et al. (2004)); NGC 4151 (Thompson (1995), Knop
et al. (1996), Greenhouse et al. (1997), Storchi-Bergmann et al. (2008)); NGC 5506 (Nagar et al.
(2002); Cygnus A (Ward et al. (1991), Thornton, Stockton & Ridgway (1999)); Ark 564 (Contini,
Rodr´ ıguez-Ardila & Viegas (2003)); Mrk 78 (Ramos-Almeida et al. (2006); I Zw1 (Scharw¨ achter et
al., 2007).)
Espectroscopia de campo integral, tambi´ en conocida como espectroscopia 3D, de n´ ucleos activos
en galaxias cercanas con el prop´ osito de observar morfolog´ ıa de la emisi´ on coronal as´ ı como para
ﬁjar la localizaci´ on del centro activo propiamente dicho. Los objetos han sido sometidos a este tipo
de escrutinio han sido: Circinus (Maiolino et al. (1997), Maiolino et al. (1998), Mueller S´ anchez
et al. (2006a), Mueller S´ anchez et al. (2006b)), NGC 3227 (Schinnerer, Eckart & Tacconi (2001),
NGC 7469 (Genzel et al. (1995), I Zw 1 (Schinnerer, Eckart & Tacconi (1998), Mrk 609 (Zuther et
al. (2006), Zuther et al. (2007)).
Observaci´ on de un conjunto de galaxias con prop´ ositos de prospecci´ on, identiﬁcaci´ on de l´ ıneas co-
ronales y b´ usqueda de correlaciones con otros sectores espectrales. Estas observaciones incluyen:
Moorwood & Oliva (1991) (tres galaxias Seyfert), Marconi et al. (1994) (28 galaxias, 16 de ellas
Seyfert), Giannuzzo, Rieke & Rieke (1995) (6 galaxias Seyfert), Veilleux, Sanders & Kim (1997) (25
ULIRGs), Veilleux, Sanders & Kim (1999) (39 ULIRGs), Murphy et al. (1999, 2001) (33 ULIRGs),
Prieto & Viegas (2000a,b) (12 galaxias Seyfert), Reunanen, Kotilainen & Prieto (2002) (6 galaxias
Seyfert), Lutz et al. (2002) (13 galaxias Seyfert), Sturm et al. (2002) (29 galaxias Seyfert), Ro-
dr´ ıguez-Ardila et al. (2002a,b) (4 y 2 galaxias Seyfert, respectivamente), Reunanen, Kotilainen &
Prieto (2003) (8 galaxias Seyfert), Prieto, Marco & Gallimore (2005) (4 galaxias Seyfert), Riﬀel,
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Con esto, ha sido posible disponer ahora de espectros infrarrojos de un n´ umero signiﬁcativo de n´ ucleos
de galaxias activas. Y como consecuencia, un listado expandido de l´ ıneas coronales provenientes de varias
especies qu´ ımicas han venido a engrosar la lista, tales como: [Sviii] λ9913, [Six] λ19196, [Fexiii] λ10747,
[Sivi] λ19630, [Sivii] λ24830, [Siix] λ39300, [Six] λ14301 y [Caviii] λ23213, lo que ha permitido una
revisi´ on de lo que previamente se conoc´ ıa s´ olo en el ´ optico o en el ultravioleta cercano.
Nuestro prop´ osito es, con base a la informaci´ on disponible, tanto de la literatura como de espectros
a nuestra disposici´ on, conformar una muestra signiﬁcativa de AGNs con informaci´ on espectrosc´ opica en
el intervalo comprendido entre 0.8 y 2.4 µm en los cuales se establecer´ a una posible dependencia de la
emisi´ on coronal con base al tipo de galaxia, as´ ı como la inﬂuencia de la emisi´ on coronal con relaci´ on tanto
a los rayos X suaves como duros, y la relaci´ on entre el FWHM y el potencial de ionizaci´ on.
2.3. Selecci´ on de la muestra
La muestra de AGNs seleccionados en el presente estudio fue escogida a partir de los objetos in-
vestigados por Riﬀel, Rodr´ ıguez-Ardila & Pastoriza (2006). Est´ a compuesta por 47 Seyferts y cuasares
observados en el intervalo de longitud de onda comprendido entre 0.8 a 2.3 µm y colectada usando es-
pectroscopia cross-dispersed en las instalaciones del Infrared Telescope Facility (IRTF, φ = 19o49′ N,
λ = 155o28′ W) ubicado en la cima del monte Mauna Kea, Hawai, Estados Unidos. Cuatro galaxias
(NGC 1614, NGC 3310, NGC 34 y NGC 7714) las cuales fueron incluidas inicialmente en Riﬀel, Ro-
dr´ ıguez-Ardila & Pastoriza (2006) pero no ser´ an incluidas aqu´ ı por tratarse de galaxias tipo starburst
en las que no se observa emisi´ on coronal. Se remite a este art´ ıculo para obtener la descripci´ on de las
condiciones de observaci´ on, detalles de la instrumentaci´ on y procesos de reducci´ on.
Aparte de los objetos mencionados incluimos en nuestro an´ alisis varias galaxias activas con datos
publicados en la literatura con un intervalo de longitud de onda similar al de la muestra principal. Estas
galaxias son: Circinus (Oliva et al., 1994; Maiolino et al., 1998; Rodr´ ıguez-Ardila et al., 2006), NGC
1068 (Oliva & Moorwood, 1990; Marconi et al., 1996; Thompson, 1996; Kraemer & Crenshaw, 2000;
Rodr´ ıguez-Ardila et al., 2006), Mrk 335, Mrk 1044, Ton S180 and NGC 863 (Rodr´ ıguez-Ardila et al.,
2002b), Mrk 766 (Rodr´ ıguez-Ardila, Contini & Viegas, 2005), Mrk 1210 (Mazzalay & Rodr´ ıguez-Ardila,
2006) and Mrk 78 (Ramos-Almeida et al., 2006). Aun cuando Riﬀel, Rodr´ ıguez-Ardila & Pastoriza (2006)
incluyeron a Mrk 766 y Mrk 1210 en su muestra, los ﬂujos de l´ ınea de estos objetos s´ olo aparecieron en
las citadas referencias. Es importante mencionar que se hizo un esfuerzo por hacer la muestra lo m´ as
uniforme posible; por ello, datos publicados sobre l´ ıneas coronales pero restringidos s´ olo a poca l´ ıneas no
fueron incluidas en esta compilaci´ on.
Informaci´ on b´ asica de las galaxias seleccionadas se encuentra en la Tabla 2.1. Los objetos aparecen en
orden ascendente en ascensi´ on recta. En total, nuestra muestra est´ a constituida por 54 galaxias as´ ı: 36 de
tipo 1 (T1) y 18 de tipo 2 (T2). De las primeras, 19 (∼ 50%) han sido clasiﬁcadas como galaxias Seyfert
1 de l´ ıneas degadas, narrow-line Seyfert 1 (NLS1). Valores de los corrimientos al rojo cosmol´ ogicos (z)
fueron tomados de la base de datos NED1. Tambi´ en se indica si la galaxia exhibe o no al menos una
l´ ınea coronal (a una detecci´ on 3σ) en su espectro del infrarrojo cercano. Se ha de tener cuidado con esta
1NASA/IPAC Extragalactic Database, Base de datos extragal´ actica de la Administraci´ on de la Aeron´ autica y del Espa-
cio/Centro de An´ alisis de procesamiento infrarrojo. La p´ agina es: http://nedwww.ipac.caltech.edu/32 CAP´ ITULO 2. OBSERVACIONES EN EL IR CERCANO
Tabla 2.1: Muestra de Galaxias
Galaxia Tipo z CL Galaxia Tipo z CL
Mrk 334 Sy1 0.021940 N NGC 4748 NLS1 0.014630 S
Mrk 335* NLS1 0.025785 S Ton 0156 QSO 0.549000 N
NGC 262 Sy2 0.015034 S Mrk 279 NLS1 0.030451 S
Ton S180* NLS1 0.061980 N Circinus* Sy2 0.001448 S
Mrk 993 Sy2 0.015537 N NGC 5548 Sy1 0.017175 S
NGC 591 Sy2 0.015167 S PG 1415+451 Sy1 0.113587 N
Mrk 573 Sy2 0.017179 S Mrk 684 Sy1 0.046079 N
NGC 863* Sy1 0.026385 S Mrk 478 NLS1 0.079055 N
Mrk 1044* NLS1 0.016451 N NGC 5728 Sy2 0.009353 S
NGC 1068* Sy2 0.003793 S PG 1448+273 NLS1 0.065000 S
NGC 1097 Sy1 0.004240 N PG 1519+226 NLS1 0.013700 N
NGC 1144 Sy2 0.028847 N NGC 5929 Sy2 0.008312 N
Mrk 1066 Sy2 0.012025 S NGC 5953 Sy2 0.006555 N
NGC 1275 Sy2 0.017559 N Mrk 291 NLS1 0.035198 N
MCG-05-13-017 Sy1 0.012445 S Mrk 493 NLS1 0.031328 S
NGC 2110 Sy2 0.007789 N PG 1612+261 Sy1 0.130916 S
ESO 428-G014 Sy2 0.005664 S 3C 351 QSO 0.371940 N
Mrk 78* Sy2 0.037150 S Mrk 504 NLS1 0.035888 S
Mrk 1210 Sy2 0.013496 S Arp 102B Sy1 0.024167 N
Mrk 124 NLS1 0.056300 N 1H 1934-063A NLS1 0.010254 S
Mrk 1239 NLS1 0.019927 S Mrk 509 Sy1 0.034397 S
NGC 3227 Sy1 0.003859 S Mrk 896 NLS1 0.026424 N
PG 1126-041 NLS1 0.061960 S 1H 2107-097 Sy1 0.026525 S
H1143-182 Sy1 0.032949 S Ark 564 NLS1 0.024684 S
NGC 4051 NLS1 0.002336 S NGC 7469 Sy1 0.016317 S
NGC 4151 Sy1 0.003319 S NGC 7674 Sy2 0.028924 S
Mrk 766 NLS1 0.012929 S NGC 7682 Sy2 0.017140 S
* No incluidas en la muestra de Riﬀel, Rodr´ ıguez-Ardila & Pastoriza (2006).
indicaci´ on dado que algunos objetos de la muestra que aparecen con N muestran de hecho emisi´ on co-
ronal en otros sectores espectrales: Mrk 334 ([Fex] λ6374 (Osterbrock & Martel, 1993) y [Nev] 14.3µm
(Prieto & Viegas, 2000b)), NGC 1144 ([Nev] 14.3µm (Prieto & Viegas, 2000b)), NGC 2110 ([Fevii]
λλλ5159,5721,6087 y [Fex] λ6374 (Shuder, 1980)), Mrk 279 ([Fevii] λ3759, [Fex] λ6374, (Cohen, 1983))
y NGC 5929 ([Fex] λ6374 (Osterbrock & Martel, 1993)). Es posible, sin embargo, que en algunas galaxias
las LCs no fueron detectadas por limitaciones de S/R en lugar de serlo por razones intr´ ınsecas. Por ello,
la clasiﬁcaci´ on de un objeto como emisor no coronal debe tomarse con cierta precauci´ on.
Es importante enfatizar tambi´ en que la gran mayor´ ıade los datos constituyen una muestra uniforme en
el sentido de que han sido obtenidos por el mismo instrumento y bajo condiciones atmosf´ ericas similares.
Por tanto, las razones de emisi´ on entre los ﬂujos son altamente conﬁables. Debemos tener de presente,
sin embargo, que nuestra muestra no es completa en el sentido estricto del t´ ermino as´ ı que se ha de tener
precauci´ on al generalizar nuestros resultados al dominio completo de los AGNs.2.4. RESULTADOS 33
Como puede verse en la tabla 2.1, la muestra est´ a compuesta de galaxias activas con corrimientos
al rojo que van desde 0.0014 (Circinus) hasta 0.549 (Ton 0156), aunque la gran mayor´ ıa de los objetos
tienen corrimientos al rojo del orden de 0.01. Adem´ as, presentamos aqu´ ı l´ ıneas coronales que no fueron
incluidas en Riﬀel, Rodr´ ıguez-Ardila & Pastoriza (2006) tales como [Fexiii] 1.0747 µm, [Sxi] 1.9196 µm
y [Alix] 2.0450 µm.
La tabla 2.2 contiene los valores de los ﬂujos medidos en la muestra. Esto se realiz´ o utilizando el
programa LINER (Pogge & Owen, 1993) asumiendo perﬁles gausianos para todas las l´ ıneas. Para aquellas
fuentes en donde las l´ ıneas no pudieron ser detectadas por encima del nivel de 3σ se han dado los valores
de los l´ ımites superiores. Estos ´ ultimos valores fueron determinados midiendo los RMS del continuo (1σ)
que est´ a adyacente a la l´ ınea. Este valor fue multiplicado por el ancho instrumental (en ˚ A) del espectro
y luego por 3 para hacer signiﬁcativo el l´ ımite superior a 3σ. Puede notarse algunas discrepancias tanto
en los valores de los ﬂujos como en las incertidumbres con respecto a los valores publicados por Riﬀel,
Rodr´ ıguez-Ardila & Pastoriza (2006). Con el ﬁn de mejorar los ﬂujos de las l´ ıneas y las incertidumbres,
todas las medidas fueron hechas tanto por el autor de esta tesis como por el director asociado. Si, para
una medida dada, nuestra medida concordaba dentro de los errores dados por Riﬀel, Rodr´ ıguez-Ardila &
Pastoriza (2006) dej´ abamos el reportado por estos; en caso contrario reportamos los nuestros.
2.4. Resultados
Tal y como se puede observar en la tabla 2.2, se detectan LCs en m´ as de la mitad de los objetos que
integran la muestra. En las ﬁguras 2.2 a la 2.12 podemos observar los sectores ampliados en los que se
identiﬁcan las correspondientes LCs. Algunos objetos presentan una notable emisi´ on coronal como en el
caso de NGC 4051 y Mrk 573. Aqu´ ı concentraremos nuestra atenci´ on en las ocho l´ ıneas coronales que han
sido reportadas en AGNs en el intervalo espectral entre 0.8 a 2.4 µm: [Sviii] 0.9913 µm, [Fexiii] 1.0747
µm, [Six] 1.2520 µm, [Six] 1.4301 µm, [Sxi] 1.9196 µm, [Sivi] 1.9630 µm, [Alix] 2.0450 µm y [Caviii]
2.3213 µm.
Se encontr´ o que de las 54 galaxias de la tabla 2.1, 20 (37%) no exhiben l´ ıneas coronales. Bien podr´ ıa
argumentarse que su no detecci´ on est´ a directamente relacionada con la relaci´ on se˜ nal/ruido (S/R) del
espectro correspondiente, puesto que estas l´ ıneas son, en la mayor´ ıa de los casos, intr´ ınsecamente d´ ebi-
les. Sin embargo, hemos notado que algunas de las galaxias con las mejores S/R son aquellas que no
presentan l´ ıneas coronales o donde se encuentra una o dos. De hecho, en dos galaxias con corrimientos
al rojo peque˜ nos tales como NGC1097 y NGC 5953 no se detectaron LCs. Esto parece indicar que en
AGNs ausentes en LCs (aun cuando por su cercan´ ıa ser´ ıa f´ acil detectar LCs por un adecuado constraste
con relaci´ on al continuo) parecen poseer continuos ionizantes cuya emisi´ on es escasa o desfavorecida por
encima de los 130 eV.
Puede observarse de la tabla 2.2 que las dos l´ ıneas coronales m´ as frecuentes y conspicuas tienen PI
< 300 eV. La l´ ınea de [Caviii] 2.3213 µm, que es la que tiene el potencial de ionizaci´ on m´ as bajo (127.7
eV) parece ser la excepci´ on a ese comportamiento. Pero esto puede atribuirse a que en 11 de los objetos
(todos ellos de T1) el espectro est´ a tan desplazado hacia el rojo que no alcanz´ o a quedar registrada dicha
l´ ınea para el intervalo cubierto por el SpeX. Como no son pocos los objetos de T2 que tienen corrimien-
tos al rojo lo suﬁcientemente peque˜ nos como para incluir la l´ ınea del [Caviii] 2.3213 µm, estos objetos
de forma artiﬁcial exceden en registro a las fuentes T1. Adicionalmente la l´ ınea del [Caviii] 2.3213 µm34 CAP´ ITULO 2. OBSERVACIONES EN EL IR CERCANO
est´ a muy cercana en longitud de onda a la banda de absorci´ on de CO en 2.3 µm por lo que puede ser
afectada total o parcialmente por esta absorci´ on. Con todo, vemos que las l´ ıneas de [Sivi] 1.9630 µm, [S
viii] 0.9913 µm, [Six] 1.4301 µm y [Six] 1.2520 µm son las l´ ıneas con el n´ umero m´ as alto de detecciones,
siendo observadas en 30, 24, 22 y 20 objetos, respectivamente. Discriminados por tipo de galaxia, se
encuentra que el [Sivi] 1.9630 µm y el [S viii] 0.9913 µm aparecen con mayor proporci´ on en galaxias T2
que en las T1: [Sivi] 1.9630 µm aparece en el 66% de los objetos T2 con relaci´ on a un 50% de los objetos
T1 (“normal” y NLS1) en tanto que para el [S viii] 0.9913 µm dichos porcentajes son de 55% y 38%,
respectivamente. Con l´ ıneas de m´ as alto PI la situaci´ on se inverte, aunque la diferencia no es signiﬁcativa:
para el [Six] 1.2520 µm se tiene 38% y 33% para T1 y T2; para el [Six] 1.4301 µm dichos porcentajes son
de 41% y 33%, respectivamente. Estos resultados no est´ an en consonancia con lo que se observa en las
LCs en el ´ optico (v´ ease discusi´ on de la secci´ on 4.8), las cuales tienden a presentarse de forma preferencial
(y signiﬁcativa) en galaxias Sy1 que en Sy2. Es posible que estos resultados lo que est´ en reﬂejando es que
las LCs del NIR no son tan afectadas por extinci´ on. Pero es m´ as probable que la raz´ on de este resultado
obedezca a que la muestra adoloce de un notable efecto de selecci´ on privilegiando la presencia de objetos
Sy2 cuya emisi´ on coronal es particularmente notable, como es el caso de NGC 1068, Circinus y Mrk 573.
Por tal raz´ on estos resultados no son propiamente los m´ as adecuados para argumentar si la preferencia
de LCs en un determinado tipo de galaxia obedece o no a una raz´ on f´ ısica. Obviamente se requiere de
una muestra m´ as robusta y con criterios de selecci´ on que no despierten mayores objeciones.
La ﬁgura 2.1 presenta varios histogramas con el porcentaje de galaxias por intervalo de luminosidad
en aquellas cuatro l´ ıneas coronales m´ as frecuentes. Se aprecia que en todos los casos las LCs est´ an distri-
buidas en un intervalo relativamente estrecho de luminosidad, cubriendo cuanto mucho 3 d´ ecadas y con el
mayor n´ umero de objetos en un intervalo comprendido entre logL ∼ 39 y 40 (erg. s−1). Para estas l´ ıneas
la distribuci´ on en luminosidad tanto para T1 como para T2 es m´ as o menos similar. Adicionalmente
se observa que la l´ ınea de [Sivi] 1.9630 µm tiende a ser m´ as luminosa que las otras tres por un valor
de media d´ ecada, lo que conﬁrma previas observaciones. En efecto, una prospecci´ on llevada a cabo por
Marconi et al. (1994) detect´ o y midi´ o el ﬂujo de aquella l´ ınea en 8 de 15 galaxias y concluyen que el
[Sivi] 1.9630 µm es un buen trazador de actividad Seyfert implicando que objetos que poseen dicha l´ ınea
lo m´ as probable es que sean n´ ucleos Seyfert.
Un resultado similar fue obtenido a partir de una prospecci´ on de 14 galaxias activas realizada por
Reunanen, Kotilainen & Prieto (2002, 2003) donde se encuentra que 9 de ellas son emisoras de Sivi.
Nuestra muestra, integrada por un n´ umero de objetos que triplica los anteriores estudios, tiende a con-
ﬁrmar estos resultados e indican que una galaxia activa, sin importar su tipo, tiene una probabilidad del
orden de 55% en mostrar [Sivi] 1.9630 µm. La segunda l´ ınea m´ as frecuente es [Sviii] 0.9913 µm con una
presencia cercana al 44%.
La distribuci´ on de [Six] 1.4301 µm, que es aquella con el mayor PI de las cuatro que mostramos en la
ﬁgura 2.1, revela un peque˜ no pico en log L ∼ 38.5 (erg. s−1) para los objetos T2, la cual no es apreciada
en la distribuci´ on de los objetos T1 ni en las otras tres l´ ıneas. Debido al peque˜ no n´ umero de objetos T2
donde esto es detectado no es posible decir si este pico es signiﬁcativamente estad´ ıstico o si solo se trata
de una ﬂuctuaci´ on menor.2.4. RESULTADOS 35
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Figura 2.1: Histogramas con el n´ umero de galaxias por intervalo de luminosidad para las cuatro l´ ıneas coronales m´ as
frecuentes encontradas en la muestra. L´ ınea completa representa todos los objetos Sy1 (Sy1 “normal” + NLS1) y l´ ınea
segmentada los objetos Sy2.3
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Tabla 2.2: Flujos de las LCs para las galaxias que constituyen la muestra en
unidades de 10−15 erg cm−2 s−1.
Galaxia [Caviii] [Sivi] [Sviii] [Alix] [Six] [Fexiii] [Six] [Sxi]
2.3213  m 1.9630  m 0.9913  m 2.0450  m 1.2520  m 1.0747  m 1.4301  m 1.9196  m
Mrk 334 *** < 2.0 < 0.7 < 0.8 < 1.4 < 1.8 < 1.8 < 1.3
Mrk 335     10.6 ± 2.0a 3.8 ± 1.0a     12.6 ± 2.5a 18.3 ± 3.8a 7.5 ± 3.0a    
NGC 262 < 0.8 4.4 ± 0.7 2.7 ± 1.1 < 0.3 2.3 ± 1.1 < 1.7 2.0 ± 1.1 < 1.8
Ton S180 *                            
Mrk 993 *** < 2.0 < 0.9 < 0.5 < 1.1 < 1.8 < 1.7 < 1.8
NGC 591 *** 8.1 ± 1.6 3.3 ± 1.4 < 0.7 < 1.7 < 2.1 3.2 ± 1.6 < 1.6
Mrk 573 3.2 ± 0.5 6.1 ± 1.6 6.1 ± 0.9 < 0.6 6.2 ± 0.9 3.3 ± 1.6 7.5 ± 1.5 2.2 ± 1.7
NGC 863     < 2.1a < 1.0a     1.1 ± 0.4a     3.2 ± 1.0a    
Mrk 1044                         **    
NGC 1068 450b 421 ± 90c 87b     50b ‡d 270 ± 50e    
NGC 1097 *** < 3.8 < 2.8 < 0.9 < 3.0 < 3.0 < 2.5 **
NGC 1144 *** < 0.9 < 0.6 < 0.2 < 0.4 < 1.2 < 0.5 < 0.8
Mrk 1066 *** 4.9 ± 2.5 < 1.9 < 1.1 < 2.2 < 2.1 < 2.9 < 3.4
NGC 1275 < 1.2 < 1.5 < 1.4 < 0.9 < 2.5 < 1.9 < 1.2 < 0.7
MCG-05-13-017 *** 3.5 ± 1.3 3.1 ± 1.7 < 0.9 2.0 ± 1.6 < 1.5 3.7 ± 1.6 < 1.7
NGC 2110 < 0.6 < 0.6 < 1.1 < 0.9 < 1.0 < 4.0 < 5.0 < 1.6
ESO 428-G014 *** 21.1 ± 3.9 4.0 ± 2.8 < 1.8 < 3.8 < 3.8 4.2 ± 2.2 < 3.7
Mrk 78     19.7 ± 1.7f 1.7 ± 0.3f                    
Mrk 1210 1.6 ± 0.1g 13.3 ± 0.9g 2.9 ± 0.2g < 0.5⋄ 4.2 ± 0.5g < 1.8⋄ 2.8 ± 0.4g < 2.7⋄
Mrk 124 * < 0.4 < 0.5 < 0.4 < 0.8 < 2.1 < 0.7 < 0.3
Mrk 1239 5.7 ± 1.3 17.5 ± 2.2 16.2 ± 1.2 < 1.1 15.5 ± 1.8 < 3.5 26.2 ± 1.9 < 2.8
NGC 3227 < 0.9 10.0 ± 3.9 4.2 ± 2.4 < 1.1 < 2.2 < 2.6 < 3.9 < 3.4
PG 1126-041 * 4.1 ± 0.4 < 0.8 < 0.5 < 1.3 < 2.8 5.1 ± 0.7 < 0.8
H1143-182 < 0.9 3.1 ± 3.6 < 1.4 < 0.2 1.0 ± 0.5 < 1.1 1.6 ± 0.5 < 0.4
NGC 4051 2.4 ± 0.9 10.6 ± 2.0 13.7 ± 2.0 1.8 ± 1.1 11.1 ± 2.3 8.0 ± 2.2 22.2 ± 2.5 5.9 ± 1.7
NGC 4151 15.1 ± 2.3 68.7 ± 3.9 40.5 ± 3.5 2.3 ± 1.6 39.7 ± 2.3 < 1.6 37.7 ± 3.0 < 10.6
Mrk 766 2.5 ± 0.6h 15.6 ± 1.0h 10.0 ± 1.0h     9.4 ± 1.0h     6.5 ± 0.6h    
NGC 4748 < 1.4 9.0 ± 1.4 8.2 ± 1.0 < 0.8 1.9 ± 0.7 < 1.6 3.3 ± 1.3 < 1.4
Ton 0156 * * < 0.2     < 0.4 < 0.4 < 0.1 *
Mrk 279 < 0.8 < 0.8 < 0.5 < 0.4 < 0.7 2.9 ± 1.1 ** < 1.1
Circinus 48§i 51.5§i 11j 10.8§i 20j            
NGC 5548 1.7 ± 0.8 10.0 ± 1.1 4.8 ± 0.7 < 0.3 3.7 ± 0.7 < 0.6 5.6 ± 1.0 1.5 ± 1.2
PG 1415+561 * < 0.2 < 0.4 < 0.1 ** < 0.4 < 0.5 < 0.2
Mrk 684 * < 0.6 < 0.9 < 0.4 < 0.5 < 3.6 < 0.5 < 0.7
Mrk 478 * < 0.3 < 0.8 < 0.4 < 1.4 < 1.4 < 0.7 < 0.3
NGC 5728 < 0.9 7.1 ± 1.8 < 1.7 < 0.5 < 2.0 < 2.9 < 1.2 < 0.6
PG 1448+273 * 1.0 ± 0.3 < 0.8 < 0.2 < 1.1 < 0.8 < 0.3 < 0.3
PG 1519+226 * < 0.2 < 0.6 < 0.1 < 0.6 < 0.5 < 0.4 < 0.2
NGC 5929 < 0.5 < 0.9 < 1.0 < 0.4 < 0.9 < 2.1 < 3.0 < 5.6
NGC 5953 *** < 3.8 < 1.3 < 1.1 < 3.4 < 3.4 < 3.8 < 2.6
Mrk 291 *** < 1.7 < 0.3 < 0.2 < 0.5 < 1.0 < 0.5 < 0.1
Mrk 493 < 0.5 < 0.4 0.9 ± 0.5 < 0.5 1.4 ± 0.8 < 0.8 < 0.9 < 0.42
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Tabla 2.2 continuaci´ on
Galaxia [Caviii] [Sivi] [Sviii] [Alix] [Six] [Fexiii] [Six] [Sxi]
2.3213  m 1.9630  m 0.9913  m 2.0450  m 1.2520  m 1.0747  m 1.4301  m 1.9196  m
PG 1612+261 * 2.4 ± 0.4 < 0.8 < 0.3 < 0.7 < 0.4 < 0.6 < 0.3
3C 351 * * ** * < 1.0 < 2.0 < 1.1 *
Mrk 504 < 0.2 < 0.2 0.5 ± 0.3 < 0.1 < 0.6 2.2 ± 0.8 < 0.6 < 0.1
Arp 102B < 0.5 < 0.9 < 0.5 < 0.3 < 1.2 < 1.6 < 1.1 < 0.8
1H 1934-063A 3.9 ± 1.1a 24.9 ± 2.5a 12.3 ± 2.8a     9.0 ± 2.0a 29.2 ± 4.0a 20.0 ± 5.4a    
Mrk 509 < 7.8 72.7 ± 13.8 < 11.9 < 6.8 < 8.2 < 12.9 ** < 16.3
Mrk 896 < 0.6 < 0.7 < 0.8 < 0.2 < 0.6 < 1.0 < 0.7 < 0.7
1H 2107-097 1.4 ± 0.4 1.5 ± 0.4 < 1.8 < 0.3 < 1.2 29.2 ± 2.3 2.3 ± 0.9 < 0.6
Ark 564 3.1 ± 1.0a 7.2 ± 1.3a 6.5 ± 0.4a 2.2 ± 0.5† 6.1 ± 0.6† 5.5 ± 2.9† 17.2 ± 1.0a 3.5 ± 0.5†
NGC 7469 < 1.1 12.4 ± 3.2 5.6 ± 1.3 < 0.7 6.1 ± 1.7 < 1.1 11.4 ± 2.3 < 1.9
NGC 7674 1.5 ± 0.2 8.3 ± 0.6 2.3 ± 0.8 < 3.0 4.1 ± 0.8 < 1.4 3.5 ± 1.0 < 0.7
NGC 7682 < 0.8 3.0 ± 1.4 2.0 ± 1.0 < 0.4 < 1.5 < 1.8 < 1.4 < 1.5
∗ Se encuentra fuera del rango espectral
∗∗ Se encuentra en una zona tel´ urica
∗ ∗ ∗ Se encuentra en una zona de banda de absorci´ on del CO
† No reportado por Rodr´ ıguez-Ardila et al. (2002b)
⋄ No reportado por Mazzalay & Rodr´ ıguez-Ardila (2007)
†† No reportado por Rodr´ ıguez-Ardila et al. (2002b)
‡ Detectado
§ Suma de los componentes delgado y ancho
⋆ Severamente afectado por absorci´ on atmosf´ erica
a Rodr´ ıguez-Ardila et al. (2002b), b Marconi et al. (1996), c Riﬀel, Rodr´ ıguez-Ardila & Pastoriza (2006), d Oliva et al. (2001), e Thompson
(1996), f Ramos-Almeida et al. (2006), g Mazzalay & Rodr´ ıguez-Ardila (2007), h Rodr´ ıguez-Ardila, Contini & Viegas (2005), i Mueller S´ anchez
et al. (2006b), j Oliva et al. (1994), k Reunanen, Kotilainen & Prieto (2003), l Maiolino et al. (1998)38 CAP´ ITULO 2. OBSERVACIONES EN EL IR CERCANO
1.4
1.2
1.0
0.8
F
λ
1.02 1.00 0.98 0.96
 NGC 262
 
[
C
a
 
I
]
 
0
.
9
8
5
0
[
S
 
V
I
I
I
]
 
0
.
9
9
1
3
P
a
 
7
H
e
 
I
I
 
1
.
0
1
2
2
1.5
1.0
1.29 1.28 1.27 1.26 1.25 1.24
 NGC 262
[
S
 
I
X
]
 
1
.
2
5
2
0
[
F
e
 
I
I
]
 
1
.
2
5
6
7
P
a
 
β
1.0
0.8
F
λ
1.45 1.44 1.43 1.42
 NGC 262
[
S
i
 
X
]
 
1
.
4
3
0
1
1.0
0.9
0.8
0.7
1.970 1.960 1.950 1.940 1.930
 NGC 262
H
2
 
1
.
9
5
7
0
 
 
[
S
i
 
V
I
]
 
1
.
9
6
3
B
r
 
δ
2.0
1.5
1.0
F
λ
1.02 1.00 0.98 0.96
 NGC 591
 
[
C
a
 
I
]
 
0
.
9
8
5
0
[
S
 
V
I
I
I
]
 
0
.
9
9
1
3
P
a
 
7
H
e
 
I
I
 
1
.
0
1
2
2
1.2
1.0
1.45 1.44 1.43 1.42
 NGC 591
[
S
i
 
X
]
 
1
.
4
3
0
1
1.0
0.8
0.6
F
λ
1.970 1.960 1.950 1.940 1.930
 λ (µm)
 NGC 591
H
2
 
1
.
9
5
7
0
 
 
[
S
i
 
V
I
]
 
1
.
9
6
3
B
r
 
δ
2.5
2.0
1.5
1.02 1.00 0.98 0.96
 λ (µm)
 Mrk 573
[
S
 
V
I
I
I
]
 
0
.
9
9
1
3
P
a
 
7
H
e
 
I
I
 
1
.
0
1
2
2
Figura 2.2: LCs detalladas en los espectros NIR de NGC 262, NGC 591 y Mrk 573. Las longitudes de onda est´ an en
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las mismas de la ﬁgura 2.2.40 CAP´ ITULO 2. OBSERVACIONES EN EL IR CERCANO
2.2
2.0
1.8
1.6
1.29 1.28 1.27 1.26 1.25 1.24
MCG-5-13-17
[
S
 
I
X
]
 
1
.
2
5
2
0
[
F
e
 
I
I
]
 
1
.
2
5
6
7
P
a
 
β
1.6
1.5
1.4
1.3
F
λ
1.45 1.44 1.43 1.42
MCG-5-13-17
[
S
i
 
X
]
 
1
.
4
3
0
1
1.0
0.9
0.8
1.970 1.960 1.950 1.940 1.930
MCG-5-13-17
H
2
 
1
.
9
5
7
0
 
 
[
S
i
 
V
I
]
 
1
.
9
6
3
6
5
4
F
λ
1.02 1.00 0.98 0.96
ESO 428-G014
 
[
C
a
 
I
]
 
0
.
9
8
5
0
[
S
 
V
I
I
I
]
 
0
.
9
9
1
3
 
[
S
 
I
I
]
 
1
.
0
2
8
7
 
[
S
 
I
I
]
 
1
.
0
3
2
0
  3.2
3.0
2.8
2.6
1.45 1.44 1.43 1.42
ESO 428-G014
[
S
i
 
X
]
 
1
.
4
3
0
1
3.0
2.5
2.0
1.5
F
λ
1.970 1.960 1.950 1.940 1.930
 λ (µm)
ESO 428-G014
H
2
 
1
.
9
5
7
0
 
 
[
S
i
 
V
I
]
 
1
.
9
6
3
1.4
1.2
1.0
0.8
0.6
1.02 1.00 0.98 0.96
 λ (µm)
 Mrk 1210
 
[
C
a
 
I
]
 
0
.
9
8
5
0
[
S
 
V
I
I
I
]
 
0
.
9
9
1
3
P
a
 
7
H
e
 
I
I
 
1
.
0
1
2
2
3.5
3.0
2.5
2.0
F
λ
1.02 1.00 0.98 0.96
MCG-5-13-17
[
S
 
V
I
I
I
]
 
0
.
9
9
1
3
H
e
 
I
I
 
1
.
0
1
2
2
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Figura 2.7: LCs detalladas en los espectros NIR de NGC 4051. Las unidades son las mismas de la ﬁgura 2.2.44 CAP´ ITULO 2. OBSERVACIONES EN EL IR CERCANO
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Figura 2.8: LCs detalladas en los espectros NIR de NGC 4151 y NGC 4748. Las unidades son las mismas de la ﬁgura 2.2.2.4. RESULTADOS 45
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las mismas de la ﬁgura 2.2.46 CAP´ ITULO 2. OBSERVACIONES EN EL IR CERCANO
1.0
0.5
F
λ
1.95 1.94 1.93 1.92 1.91 1.90 1.89
 NGC 5548
[
S
 
X
I
]
 
1
.
9
1
9
6
 
1.0
0.8
0.6
1.970 1.960 1.950 1.940 1.930
 NGC 5728
H
2
 
1
.
9
5
7
0
 
 
[
S
i
 
V
I
]
 
1
.
9
6
3
0.70
0.65
0.60
0.55
F
λ
1.97 1.96 1.95 1.94 1.93
PG 1448
B
r
 
δ
H
2
 
1
.
9
5
7
0
 
 
[
S
i
 
V
I
]
 
1
.
9
6
3
6.0
5.5
5.0
4.5
1.97 1.96 1.95 1.94 1.93
PG 1612
B
r
 
δ
H
2
 
1
.
9
5
7
0
 
 
[
S
i
 
V
I
]
 
1
.
9
6
3
1.0
0.5
1.10 1.08 1.06
Mrk 504
[
F
e
 
X
I
I
I
]
 
1
.
0
7
4
7
 
H
e
 
I
 
1
.
0
8
3
 
P
a
 
6
0.7
0.6
0.5
F
λ
1.02 1.00 0.98 0.96
 Mrk 504
[
S
 
V
I
I
I
]
 
0
.
9
9
1
3
P
a
 
7
26
25
24
23
22
21
20
F
λ
1.97 1.96 1.95 1.94 1.93
 λ (µm)
 
 
[
S
i
 
V
I
]
 
1
.
9
6
3 Mrk 509 
1.8
1.6
1.4
1.45 1.44 1.43 1.42
 λ (µm)
 1H 2107
[
S
i
 
X
]
 
1
.
4
3
0
1
Figura 2.10: LCs detalladas en los espectros NIR de NGC 5548 (continuaci´ on), NGC 5728, PG1448, PG1612, Mrk 504,
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las mismas de la ﬁgura 2.2.2.4. RESULTADOS 49
2.4.1. Cinem´ atica de las LCs
En esta secci´ on haremos un an´ alisis del ancho de las l´ ıneas coronales y su relaci´ on con el potencial de
ionizaci´ on (PI) de la l´ ınea correspondiente. La mayor´ ıa de los datos que aqu´ ı se consignan (que corres-
ponden a casi la totalidad de los objetos estudiados por Riﬀel, Rodr´ ıguez-Ardila & Pastoriza (2006)) no
hab´ ıan sido reportados antes, pues en el trabajo citado se concentra en los valores de los ﬂujos. Dichos
anchos, en forma de FWHM, fueron medidos tambi´ en con la rutina LINER (Pogge & Owen, 1993).
La tabla 2.3 muestra los valores del ancho completo a mitad de intensidad (FWHM) de las l´ ıneas
coronales, previamente corregidas por el ancho instrumental (por cuadratura) que fue del orden de 360
kms−1 para la muestra de galaxias junto con los valores de FWHM de [Feii] 1.2569 µm y [Siii] 0.9530
µm, dos de las l´ ıneas m´ as fuertes observadas en los espectros y que corresponden a una ionizaci´ on relati-
vamente baja (8 y 23 eV, respectivamente).
A ﬁnales de la d´ ecada del 70 del siglo pasado Wilson (1979) report´ o para la galaxia NGC 3783 (Sy1)
una fuerte correlaci´ on entre el ancho completo a altura cero (FWZI) y el potencial de ionizaci´ on de varias
l´ ıneas prohibidas ubicadas en el ´ optico, esto es, las l´ ıneas coronales parecen mostrar los m´ as grandes
valores de FWZM mientras que aquellas de baja y media ionizaci´ on presentan los valores m´ as peque˜ nos.
Investigaciones posteriores reportaron una tendencia similar (generalmente medida en FWHM) en la re-
gi´ on del ´ optico y del infrarrojo cercano para otras galaxias activas (Osterbrock, 1981; Pelat, Alloin &
Fosbury, 1981; Penston et al., 1984; Thompson, 1996). En contraste, Giannuzzo, Rieke & Rieke (1995)
encontraron que las l´ ıneas coronales muestran una amplia variedad de anchos, llegando a la conclusi´ on
de que la regi´ on de l´ ıneas coronales ocupa al parecer diferentes regiones en diferentes galaxias. Reunanen,
Kotilainen & Prieto (2002, 2003) reportaron medidas de los anchos de l´ ıneas coronales en el intervalo 1.5-
2.5 µm para 14 galaxias Seyfert. En s´ olo cuatro de ellas pudo establecerse una directa correlaci´ on entre
el FWHM y el PI mientras que Rodr´ ıguez-Ardila et al. (2002b) encontr´ o, para una muestra de seis gala-
xias (cinco de ellas clasiﬁcadas como NLS1), que en tres de ellas la correlaci´ on estaba ciertamente presente.
Observaciones adicionales han mostrado que las l´ ıneas coronales pueden no mostrar correlaci´ on o in-
cluso anticorrelaci´ on entre el FWHM y el PI. Tal es el caso de NGC 4151 (Knop et al., 1996), donde el
[Sxi] 1.9196 µm tiene un FWHM signiﬁcativamente m´ as bajo que el de la componente delgada de Paβ.
Igualmente, Marconi et al. (1996) report´ o en NGC 1068 valores m´ as peque˜ nos de FWHM para las l´ ıneas
[Fexi] 0.7892 µm y [Siix] 3.9350 µm con respecto a [Feii] 1.2569 µm, mientras que Rodr´ ıguez-Ardila et
al. (2006) encontraron, para el mismo objeto, que l´ ıneas tanto de bajo como alto PI tienen un FWHM
similar, del orden de 1000 kms−1.
De todo lo dicho anteriormente, la evidencia observacional se˜ nala que la correlaci´ on entre el FWHM
y el PI bien en el ´ optico como en el infrarrojo cercano es poco concluyente. N´ otese que la mayor parte de
los resultados publicados hasta la fecha han sido derivados a partir del estudio de peque˜ nas muestras o
fuentes individuales. El n´ umero amplio de galaxias examinadas aqu´ ı y la inclusi´ on de ocho l´ ıneas coronales
provenientes de iones diferentes y amplio rango de PI nos permite investigar si la relaci´ on FWHM-PI en
la l´ ıneas coronales puede mantenerse para la gran mayor´ ıa de los AGNs.5
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Tabla 2.3: Ancho completo a la mitad de la altura (FWHM) en km s−1 de las LCs y de varias
l´ ıneas de baja ionizaci´ on, las cuales se han colocado en orden creciente (de izquierda a derecha)
a su valor del potencial de ionizaci´ on (PI). Todos los datos corresponden a los objetos estudiados
por Riffel, Rodr´ ıguez-Ardila & Pastoriza (2006) exceptuando aquellos que se indican. A todos los
valores de FWHM (pero no los tomados de la literatura) se les sustrajo el valor de la resoluci´ on
instrumental (∼ 360 km s−1) en cuadratura. La ´ ultima columna (T) indica la tendencia general
observada entre el FWHM y el PI (tres o m´ as datos se requirieron para establecer la tendencia): I
(tendencia a incrementarse), P (incremento hasta 300 eV y luego una disminuci´ on o se mantiene
constante), L (constante), N (no se observa tendencia).
Galaxia [Fe ii] [S iii] [Ca viii] [Si vi] [S viii] [Alix] [S ix] [Fe xiii] [Si x] [S xi] T
1.2569  m 0.9530  m 2.3213  m 1.9630  m 0.9913  m 2.0450  m 1.2520  m 1.0747  m 1.4301  m 1.9196  m
Mrk 335       570a       830a 1050a       † 1400a 1150a       I
NGC 262 590 ± 10 550 ± 10 † 450 ± 30 740 ± 90       530 ± 100       510 ± 100       L
NGC 591 590 ± 30 ≤ 360 † 400 ± 20 940 ± 100                   ≤ 360 † N
Mrk 573 ≤ 360 ≤ 360 ≤ 360 ≤ 360 ≤ 360       ≤ 360 530 ± 50 ≤ 360 ≤ 360 L
NGC 863 350a 420a       350a 600a       350a       †       P
NGC 1068 1070e ‡ 1060f 950b ‡       ‡ 1300e ‡       N
Mrk 1066 500 ± 20 530 ± 10 † 460 ± 100                                    
MCG-05-13-017 ≤ 360 ≤ 360 † 680 ± 90 580 ± 90       ≤ 360       450 ± 80       N
ESO 428-G014 540 ± 40 420 ± 10 † 610 ± 20 840 ± 100                   550 ± 70       P
Mrk 78                   ‡ ‡                              
Mrk 1210       780 ± 10 ≤ 360 570 ± 50 800 ± 90       860 ± 70       560 ± 130       P
Mrk 1239 ≤ 360 580 ± 160 770 ± 120 1360 ± 100 1600 ± 80       1790 ± 140       1520 ± 80       I
NGC 3227 700 ± 40 660 ± 30 † 610 ± 110 700±150                   †      
PG 1126-041       550 ± 20 †† 610 ± 50 †       †       2130 ± 170      
H1143-182 790 ± 80 440 ± 30       740 ± 60             400 ± 90       700 ± 100       N
NGC 4051 ≤ 360 380 ± 10 ††† 410 ± 40 1150 ± 90 ≤ 360 570 ± 50 1110 ± 140 460 ± 30 ≤ 360 N
NGC 4151 790 ± 40 440 ± 20 ≤ 360 ≤ 360 950 ± 160       500 ± 80       480 ± 30 † P
Mrk 766 ≤ 360 ≤ 360 ≤ 360 ≤ 360 580 ± 90       760 ± 70       470 ± 50       P
NGC 4748 ≤ 360 420 ± 10 † 630 ± 50 1740 ± 120       410±50       1470±150      
Mrk 279 580 ± 30 850 ± 30       † †       †                  
Circinus 143d ‡ 150-540*h 175-300*h ≤ 100g 200-300*h 97d                   P
NGC 5548 710±20 430 ± 10 ≤360 940 ± 30 990 ± 40       600 ± 40       430 ± 20       P
NGC 5728 370 ± 70 380 ± 50       510 ± 30                                    
PG 1448+273       530 ± 40 †† 440 ± 30 †                              
PG 1612+261 ††† 490 ± 10 †† 620 ± 80 †       †       †      
Mrk 504       400 ± 30       † †             † †      
1H 1934-063A 550a 420a 350a 650a 400a       580a 1600a 1100a       P
Mrk 509                   500±70             †       §      
1H 2107-097       ≤ 360 † ≤ 360 †       †       †      
Ark 564 350a 440a 350a 530a 890a 550 ± 20 480a 920a 590a 500 ± 20 N
NGC 7469 ≤ 360 360 ± 10 ††† ≤ 360 840 ± 60       580 ± 90       730 ± 40       P
NGC 7674 660 ± 20 680 ± 10 ≤ 360 550 ± 110 850 ± 110       1150 ± 100       920 ± 160       I
NGC 7682 380 ± 40 ≤ 360       ≤ 360 †                              
∗ Descomposici´ on en dos componentes, † Fuertemente mezclado o dif´ ıcil de separar, †† Fuera del rango espectral, ††† Sev´ eramente afectado por absorci´ on
atmosf´ erica o intr´ ınseca, ‡ FWHM no reportado aun cuando la l´ ınea existe, § Est´ a dentro de una zona tel´ urica
a Rodr´ ıguez-Ardila et al. (2002b), b Rodr´ ıguez-Ardila et al. (2006), c Marconi et al. (1996), d Storchi-Bergmann et al. (1999), e Alexander, Young & Hough (1999), f Reunanen,
Kotilainen & Prieto (2003), g Oliva et al. (1994), h Mueller S´ anchez et al. (2006b)2.4. RESULTADOS 51
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Figura 2.13: Valores de FWHM, en km s−1, de las l´ ıneas de emisi´ on coronal, ya corregidos por resoluci´ on instrumental,
para aquellas galaxias que constituyen la muestra que exhiben al menos una l´ ınea coronal versus el potencial de ionizaci´ on
(en eV) requerido para producir el i´ on emisor. Para prop´ ositos de comparaci´ on incluimos las l´ ıneas de [Feii] 1.2569  m y
[Siii] 0.9530  m. No se incluy´ o la l´ ınea coronal de [Caviii] 2.3213  m.52 CAP´ ITULO 2. OBSERVACIONES EN EL IR CERCANO
800
700
600
500
400
300
400 300 200 100
PI (eV)
↓ ↓
NGC 7469
200
150
100
50
400 300 200 100
Circinus 800
700
600
500
400
300
F
W
H
M
 
(
k
m
 
s
-
1
)
400 300 200 100
↓↓ ↓
Mrk 766
1200
1000
800
600
400
F
W
H
M
 
(
k
m
 
s
-
1
)
400 300 200 100
NGC 5548
1600
1400
1200
1000
800
600
400
400 300 200 100
1H 1934-063A
800
600
400
F
W
H
M
 
(
k
m
 
s
-
1
)
400 300 200 100
PI (eV)
↓
ARK 564
2000
1500
1000
500
400 300 200 100
↓
NGC 4748
1200
1000
800
600
400
400 300 200 100
PI (eV)
NGC 7674
1000
800
600
400
400 300 200 100
↓ ↓
1H 2107
Figura 2.14: Valores de FWHM, en km s−1, de las l´ ıneas de emisi´ on coronal, ya corregidos por resoluci´ on instrumental,
para aquellas galaxias que constituyen la muestra que exhiben al menos una l´ ınea coronal versus el potencial de ionizaci´ on
(en eV) requerido para producir el i´ on emisor. Para prop´ ositos de comparaci´ on incluimos las l´ ıneas de [Feii] 1.2569  m y
[Siii] 0.9530  m. No se incluy´ o la l´ ınea coronal de [Caviii] 2.3213  m (continuaci´ on).
Sobre la base de los datos presentados en la tabla 2.3 y ﬁguras 2.13 y 2.14 podemos deducir que hay
una variedad de comportamientos de FWHM en funci´ on del PI. De aquellos objetos que presentan emisi´ on
de al menos dos l´ ıneas coronales se observa correlaci´ on entre el FWHM y el PI a lo largo del intervalo
de PI cubierto por los datos en 3 objetos (Mrk 335, Mrk 1239 y NGC 7674). Es de anotar que en el
an´ alisis de nuestros datos no hemos puesto en consideraci´ on la l´ ınea de [Caviii] 2.3213 µm por presentar
en algunos casos interferencia severa de la absorci´ on de la mol´ ecula de CO. Cuando los objetos presentan
ya un n´ umero signiﬁcativo de puntos es posible observar para algunos de ellos un incremento del FWHM
hasta un determinado valor de PI (alrededor de 300 eV) por encima del cual el FWHM permanece m´ as o
menos constante o tiende a disminuir. Estos objetos son: ESO 428-G14, Mrk 1210, NGC 7469, Mrk 766,
y Circinus.
En NGC 4151 y NGC 5548, dos de los objetos con mejor relaci´ on S/R de toda la muestra, el FWHM
no muestra alg´ un tipo de dependencia con el PI. Tambi´ en es claro, de la ﬁgura 2.15, en la que se mues-
tra el desplazamiento de los centroides (en relaci´ on a la velocidad sist´ emica de la galaxia) de las l´ ıneas2.4. RESULTADOS 53
coronales en esos objetos con respecto al PI, que no parece existir una dependencia entre uno y otro. En
ambos objetos las LCs tienen anchos similares o aun m´ as peque˜ nos que los que muestran l´ ıneas de baja
ionizaci´ on, conﬁrmando las observaciones de Knop et al. (1996). Ausencia de alg´ un tipo de tendencia se
observa en los siguientes objetos: NGC 1068, Mrk 1066, MCG-05-13-017, NGC 591 y H1143-182. Dos
de los objetos de la muestra, NGC 262 y Mrk 573, parecen mostrar un comportamiento constante entre
el FWHM y el PI. De hecho, para el ´ ultimo objeto, todas las l´ ıneas, salvo una, poseen una velocidad
inferior a 360 kms−1. No deja de llamar la atenci´ on que es precisamente Mrk 573 el objeto de la muestra
de Riﬀel, Rodr´ ıguez-Ardila & Pastoriza (2006) que posee el espectro coronal m´ as conspicuo de toda la
muestra.
De acuerdo con lo que se acaba de decir, algunas galaxias muestran de forma general un aumento
entre el FWHM de las LCs a medida que se incrementa el PI llegando a un pico de energ´ ıas alrededor de
300 eV (cercano al PI del [Sviii] 0.9913 µm, PI = 280 eV). Para l´ ıneas de m´ as alto PI, el FWHM tiende
a disminuir. Es viable adjudicar este efecto a una combinaci´ on de un gradiente de densidad electr´ onica
hacia el centro y la extensi´ on espacial del gas coronal. Las densidades cr´ ıticas de [Sviii] 0.9913 µm y
[Six] 1.2520 µm son las m´ as altas entre las l´ ıneas coronales estudiadas: Nc = 4×1010 y 2.5×109 cm−3
respectivamente, de ah´ ı que su sobrevivencia se vea comprometida (por desexcitaci´ on colisional) a medida
que la zona de su ubicaci´ on se desplace hacia las regiones centrales. Las l´ ıneas coronales con mucho mayor
PI poseen densidades cr´ ıticas mayores que los valores citados arriba por m´ as de un orden de magnitud.
As´ ı, si las densidades se incrementan por encima de 108 cm−3, las l´ ıneas de m´ as alto PI se desexcitar´ an
colisionalmente en estas regiones y sus esperadas componentes de alta velocidad no ser´ an detectables
en el espacio de velocidades. Sin embargo, esas l´ ıneas presentan componentes de gas de velocidad m´ as
baja, presumiblemente surgidas de regiones que est´ an m´ as lejos del centro las cuales est´ an en zonas con
densidades m´ as bajas que sus densidades cr´ ıticas, Nc ∼ 3−6×108 cm−3. De acuerdo con este escenario,
varios AGNs estudiados en este trabajo presentan un gradiente de densidad con una gran pendiente hacia
el centro, con las regiones m´ as interiores trazadas en la gran mayor´ ıa de objetos por [Sviii] 0.9913 µm,
teniendo densidades en el rango 108 < Ne < 1010 cm−3.
Ahora bien, es leg´ ıtimo preguntarse si la falta de correlaci´ on entre el FWHM y el PI observada en la
mayor´ ıa de los objetos sea m´ as bien debida a los efectos combinados de la baja resoluci´ on “espectral” y
de la relaci´ on S/R de los espectros en lugar a que sea a razones f´ ısicas. Aunque es clara la necesidad de
incrementar la resoluci´ on para caracterizar mejor los perﬁles de l´ ıneas (formas y asimetr´ ıas) muchas de
las l´ ıneas coronales tienen valores de FWHM por encima de 400 km s−1, el cual es mayor que nuestra
resoluci´ on espectral de 360 km s−1. S´ olo en una galaxia, Mrk 573, de las 24 representadas en las ﬁguras
2.13 a 2.14, tiene todas las l´ ıneas coronales y, salvo una, est´ an sin resolver. El incremento de la raz´ on S/R
alrededor de las l´ ıneas de inter´ es para la muestra completa nos permitir´ ıa incrementar del n´ umero de
objetos en las ﬁguras, pero no invalidar´ ıa los resultados ya descritos. Adem´ as, [Sivi] 1.9630 µm y [Caviii]
2.3213 µm son las ´ unicas l´ ıneas que est´ an localizadas en regiones afectadas por las bandas tel´ uricas. Sin
embargo, ambas est´ an localizadas en el extremo inferior de la secuencia de PI (PI=168.8 y 127.7 eV,
respectivamente). Ello signiﬁca que los resultados reunidos aqu´ ı pueden ser reproducidos f´ acilmente y
validados si se incrementa la resoluci´ on y la relaci´ on S/R.
2.4.2. Relaci´ on entre las luminosidades de las LCs
La ﬁgura 2.16 muestra la relaci´ on existente entre las luminosidades de aquellas LCs en el NIR que
aparecen con mayor frecuencia en nuestra muestra: [Six] 1.4301 µm vs. [Sivi] 1.9630 µm (arriba a la54 CAP´ ITULO 2. OBSERVACIONES EN EL IR CERCANO
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Figura 2.15: Desplazamiento de la posici´ on del centroide de las l´ ıneas de emisi´ on con respecto al PI para las galaxias con
los mejores S/R y el n´ umero mayor de LCs detectadas. La l´ ınea segmentada marca la velocidad sist´ emica de la galaxia.
Puede notarse que solo en Mrk 1239 las l´ ıneas de m´ as alta ionizaci´ on est´ an m´ as fuertemente desplazadas hacia el azul. Otros
objetos con espectros prominentes en LCs como NGC 5548 y NGC 4151 no muestran una tendencia preferencial. En Mrk
1210 se detecta un comportamiento opuesto al de Mrk 1239. La l´ ınea de [Caviii] 2.3213  m no fue incluida.
izquierda), [Six] 1.2520 µm vs. [Sviii] 0.9913 µm (arriba a la derecha), [Sviii] 0.9913 µm vs. [Sivi] 1.9630
µm (abajo a la izquierda) y [Six] 1.4301 µm vs. [Six] 1.2520 µm (abajo a la derecha). Con relaci´ on a la2.4. RESULTADOS 55
ubicaci´ on de los puntos, en ning´ un caso se observa diferencia signiﬁcativa que dependa del tipo de galaxia
involucrada, salvo una ligera tendencia de algunos puntos pertenecientes a NLS1 que presentan mayores
valores de luminosidad. Por lo tanto, la tendencia observada en cada caso la comparten, sin desviaci´ on
signiﬁcativa, los tres tipos de objetos (T1 “normal”, T2 y NLS1). Por tal raz´ on, hemos realizado un
estudio de correlaci´ on de luminosidades entre ellos incluyendo todos los puntos. No se incluyeron en las
gr´ aﬁcas, ni se tuvieron en cuenta en los c´ alculos de correlaci´ on, los valores de l´ ımites superiores. En los
cuatro casos se observan fuertes correlaciones entre las luminosidades, tal y como puede observarse en la
tabla 2.4 en la que adem´ as se ha colocado el valor del exponente para una relaci´ on entre luminosidad del
tipo Li ∝ Lb
j.
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Figura 2.16: Relaci´ on entre las luminosidades de las l´ ıneas coronales m´ as conspicuas en el NIR. Las luminosidades est´ an
en unidades de erg.s−1.
Las fuertes correlaciones encontradas entre estas l´ ıneas sugieren la existencia de un mecanismo com´ un
de formaci´ on. Relaciones entre LCs ya hab´ ıan sido previamente encontradas en el ´ optico. Grandi (1978)
report´ o correlaci´ on entre [Fexi] λ7892 y [Fevii] λ6087. Tanto Penston et al. (1984) como Muruyama,56 CAP´ ITULO 2. OBSERVACIONES EN EL IR CERCANO
Relaci´ on b r
LSix vs. LSivi 0.96 ± 0.13 0.86
LSix vs. LSviii 1.06 ± 0.14 0.89
LSviii vs. LSivi 0.85 ± 0.09 0.89
LSix vs. LSix 0.88 ± 0.12 0.87
Tabla 2.4: Correlaciones entre las luminosidades de las LCs m´ as frecuentes encontradas en la muestra. Se presenta el valor
del exponente b asumiendo una relaci´ on del tipo Li ∝ Lb
j y el valor del coeﬁciente de correlaci´ on r.
Taniguchi & Iwasawa (1998) encuentran correlaci´ on entre los ﬂujos de [Fex] λ6374 y [Fevii] λ6087. Esto
es conﬁrmado por Mullaney & Ward (2008) quienes adem´ as encuentran correlaci´ on entre los ﬂujos de
[Fex] λ6374 y [Fexi] λ7892. La conﬁrmaci´ on de estos resultados en el ´ optico, para una poblaci´ on de
objetos mucho m´ as numerosa, es realizada en el cap´ ıtulo 4 de esta tesis. Como se puede ver ah´ ı, hemos
encontrado fuertes correlaciones en luminosidad, no solo entre las especies qu´ ımicas acabadas de citar
sino tambi´ en entre [Nev] λ3426 y [Fevii] λ6087.
2.4.3. Relaci´ on entre la emisi´ on coronal y los rayos X
Con el ﬁn de producir las l´ ıneas coronales observadas en el rango espectral que estamos estudiando
se requieren energ´ ıas que est´ en en un rango comprendido entre 130 y 450 eV, esto es, en el dominio de
los rayos X suaves. Bien sea por fotoionizaci´ on o por choques el mecanismo dominante de la ionizaci´ on,
es de esperarse que exista una relaci´ on entre la intensidad de los rayos X suaves y la luminosidad de las
l´ ıneas coronales. Se han realizado varios estudios con el ﬁn de encontrar una conexi´ on entre los rayos X y
las intensidades de las l´ ıneas coronales pero con resultados enfrentados. Penston et al. (1984) no encon-
tr´ o correlaci´ on entre [Fex] λ6374 y L2−10keV mientras que Porquet et al. (1999), basado en numerosos
datos extra´ ıdos de la literatura, encontraron una clara correlaci´ on entre la luminosidad de [Fex] λ6374 y
L0.1−2.4keV. Un an´ alisis de la galaxia Sy2 IC3599 a comienzos de la d´ ecada de los 90s sugiere una relaci´ on
directa entre un outburst de rayos X suaves (0.1-2.4 keV) y emisi´ on coronal variable (Fevii, Fex) siendo
mayor la emisi´ on de este ´ ultimo i´ on en la ´ epoca del outburst (Grupe et al., 1995).
Una tendencia clara, tanto en ﬂujo como en luminosidad, entre las l´ ıneas coronales [Oiv] 25.9µm y
[Nev] 14.3µm con incremento de rayos X suaves (0.2-2.4 keV) fue reportada por Prieto, P´ erez Garc´ ıa &
Rodr´ ıguez Espinosa (2002). Sin embargo, estos autores no encontraron correlaci´ on con la intensidad de
rayos X duros (2-10 keV) tal y como encontraron Penston et al. (1984).
La relaci´ on entre LCs y rayos X ha ganado apoyo adicional proveniente de los resultados obtenidos
por Bianchi, Guainazzi & Chiaberge (2006) quienes reportan observaciones realizadas por Chandra2, de
una muestra de galaxias Seyfert 2. Encuentran que la emisi´ on de rayos X suaves es extendida y coinci-
dente en tama˜ no y morfolog´ ıa con la del [Oiii] λ5007. Tambi´ en se encontr´ o que los rayos X fuertes est´ an
concentrados en el n´ ucleo no resuelto.
2Es un sat´ elite de rayos X aun en operaci´ on colocado por Estados Unidos en 1999 y el cual registra la banda entre 0.1 a
10 keV con resoluciones que pueden alcanzar 0.5 segundos de arco.2.4. RESULTADOS 57
A continuaci´ on examinaremos la posible relaci´ on en luminosidad de los rayos X tanto en la banda
entre 0.1-2.4 keV (llamados “suaves”) como en la de 2-10 keV (“duros”) en la luminosidad de las LCs.
2.4.4. Rayos X suaves (0.1-2.4 keV)
Con el ﬁn de explorar la relaci´ on entre los rayos X suaves y las l´ ıneas coronales escogemos como
representantes de estas ´ ultimas a [Sivi] 1.9630µm, [Sviii] 0.9913µm, [Six] 1.4301 µm y [Six] 1.2520
µm pues son las l´ ıneas que aparecen con m´ as frecuencia en la muestra. Adem´ as esta comparaci´ on per-
mitir´ a ver si existen diferencias entre l´ ıneas coronales emitidas por elementos refractarios y no refractarios.
La ﬁgura 2.17 muestra la luminosidad de [Sivi] 1.9630µm (izquierda) y [Sviii] 0.9913µm (derecha)
con respecto a la luminosidad de rayos X suaves integrada entre el intervalo 0.1-2.4 keV, ya corregidos
estos por absorci´ on. N´ otese que se incluyeron los valores de l´ ımites superiores. Estas dos l´ ıneas por sus
relativamente bajos PIs son, como vimos, las que se ven m´ as prol´ ıﬁcamente en los espectros NIR. Como
puede apreciarse, existe, para ambas l´ ıneas, y para los tres tipos de galaxias, una clara tendencia de incre-
mentar la luminosidad de la l´ ınea coronal con el incremento de la luminosidad de rayos X suaves. Tambi´ en
se aprecia que los objetos Sy2 tienden a presentar mayor luminosidad de la l´ ınea coronal correspondiente
para una misma cantidad de rayos X, pero es posible que esto sea una consecuencia de que varios de los
objetos Sy2 son Compton thick y por ende la cantidad observada de rayos X no sea propiamente la que
viene del centro activo propiamente dicho (v´ ease la siguiente subsecci´ on).
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Figura 2.17: Izquierda: luminosidad de [Sivi] 1.9630 m (erg. s−1) versus la luminosidad de rayos X suaves (erg. s−1).
Las etiquetas en la esquina superior izquierda corresponden al tipo de galaxia. Derecha: luminosidad de [Sviii] 0.9913 m
(erg. s−1) versus la luminosidad de rayos X suaves (erg. s−1). Datos tomados de: Pfeﬀerkorn, Boller & Rafanelli (2001)
(NGC 3227, NGC 4151, NGC 5548, NGC 863, Mrk 124, Mrk 1239, NGC 4051, Mrk 766, NGC 4748, Mrk 279, Mrk 896,
Mrk 335, Mrk 1066, Mrk 573, NGC 262, NGC 7674, Mrk 1210, NGC 1068, Mrk 78, Mrk 291, Mrk 334, Mrk 684, Mrk 124,
Mrk 493, Mrk 896, Mrk 1044, NGC 1144, NGC 2110, NGC 5953, NGC 5929), Rush et al. (1996) (MCG-05-13-017, NGC
7682, Mrk 509) y Brinkmann, Siebert & Boller (1994) (Circinus, NGC 1097).58 CAP´ ITULO 2. OBSERVACIONES EN EL IR CERCANO
Es interesante observar que las medidas de NGC 1068 y Circinus, dos galaxias de tipo Seyfert 2 con
emisi´ on extendida de rayos X suaves (Ogle et al., 2003; Sambruna et al., 2001) caen dentro de la ten-
dencia general que sigue la correlaci´ on. N´ otese que en la ﬁgura 2.17 (izquierda) existe un grupo de 4
fuentes en la parte inferior derecha con l´ ımites superiores que se apartan de la correlaci´ on. Estos objetos
son Mrk 291, Mrk 493, Mrk 279 and Mrk 896, todos clasiﬁcados como NLS1 y localizados a la misma
distancia (ver la tabla 2.1). Puede tambi´ en verse que los objetos localizados en la parte superior derecha
de la correlaci´ on (Mrk 78, NGC 1068 y Mrk 509) son fuentes cercanas (o lo son comparadas con las
fuentes PG). Ello quiere decir que los problemas potenciales relacionados con los l´ ımites de sensibilidad
y efectos de distancia pueden en principio ser descartados. Adem´ as, si eliminamos los l´ ımites superiores
de la gr´ aﬁcas, las correlaciones se siguen conservando.
En la ﬁgura 2.18 podemos apreciar que, para las l´ ıneas de m´ as alta ionizaci´ on, como lo son [Six]
1.4301µm y [Six] 1.2520µm, la luminosidad de estos objetos est´ a tambi´ en claramente correlacionada con
la luminosidad de los rayos X suaves. Sin embargo, el aparente desplazamiento de las galaxias T2 que se
apreci´ o en la ﬁgura 2.17 desaparece para estas l´ ıneas. Los valores de los l´ ımites superiores para estos dos
casos tienden a estar m´ as desplazados hacia la parte central de la correlaci´ on de puntos.
La correlaci´ on existente entre la luminosidad de los rayos X suaves y la luminosidad de las LCs
refuerza un escenario donde la fotoionizaci´ on por una fuente central es el mecanismo dominante para la
formaci´ on de las LCs. Ahora bien, existen objetos que, a pesar de ser bastante luminosos en rayos X
suaves (tales como Mrk 1044, Mrk 291, Mrk 896 y Mrk 684, con luminosidades —en erg. s−1— de 1043.68,
1043.09, 1043.78 y 1043.76, respectivamente (Pfeﬀerkorn, Boller & Rafanelli, 2001)), no parecen emitir LCs.
Claramente, ser un AGN luminoso en rayos X suaves no implica emitir LCs. Esta observaci´ on puede
ser consistente con la idea de que en estos objetos la NLR est´ a siendo iluminada por un continuo que es
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Figura 2.18: Izquierda: luminosidad de [Six] 1.4301 m (erg. s−1) versus la luminosidad de rayos X suaves (erg. s−1).
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Figura 2.19: Izquierda: ´ ındice fot´ onico (Γ) de rayos X suaves en la banda del ROSAT (0.1-2.4 keV) versus la luminosidad
del [Si vi] 1.9630 m (erg. s−1). Derecha:´ ındice fot´ onico (Γ) de rayos X suaves en la banda del ROSAT versus la luminosidad
del [Sviii] 0.9913 m (erg. s−1). Las etiquetas son las mismas que la de la ﬁgura 2.17.
distinto al continuo de los rayos X que se est´ a observando. Un apoyo adicional a esta idea puede obtenerse
por medio de la relaci´ on que pueda existir entre la luminosidad de los rayos X y la ley de potencia (´ ındice
fot´ onico, Γ) de los rayos X suaves, las que se pueden observar en las ﬁguras 2.19 ([Sivi] 1.9630µm y
[Sviii] 0.9913µm) y 2.20 ([Six] 1.4301µm y [Six] 1.2520µm), respectivamente. Una tendencia positiva
es m´ as perceptible para las l´ ıneas de m´ as baja ionizaci´ on (Sivi y Sviii) que con las m´ as altas (Six, Six).
Varios objetos tanto T2 como NLS1 (usualmente caracterizados por un exceso prominente de rayos X)
poseen los valores m´ as grandes de Γ y exhiben valores de luminosidad de LCs elevados. Puede notarse
que, para aquellas galaxias con l´ ımites superiores en luminosidad de LCs, el rango de valores del ´ ındice
fot´ onico es similar al de aquellos objetos en los que claramente se detecta emisi´ on coronal. Esto apoya la
idea de que la NLR, para esos casos, est´ a siendo iluminada por un continuo distinto que carece de fotones
lo suﬁcientemente energ´ eticos en rayos X suaves como para producir la ionizaci´ on de las especies qu´ ımicas
que generan las LCs de nuestro inter´ es. Es obvio que esto a su vez implica que existe una anisotrop´ ıa de
la radiaci´ on ionizante proveniente de la fuente central. Hasta donde sabemos, solo Erkens, Appenzeller &
Wagner (1997) han estudiado la incidencia de Γ sobre la luminosidad de LCs. Ellos encuentran que los
valores para el ´ ındice fot´ onico est´ an relacionados con el ancho equivalente de [Fex] λ6374, lo que implica
que emisi´ on fuerte de LCs est´ a presente de forma predominante en AGNs con exceso de rayos X suaves
(Γ ≥2.5). Aun as´ ı, para las cuatro galaxias que no tienen LCs que mencionamos arriba, estas poseen
valores de Γ que est´ an por encima de ese valor: 3.08, 3.41, 3.38 y 2.86, para Mrk 1044, Mrk 291, Mrk 896
y Mrk 684, respectivamente (Pfeﬀerkorn, Boller & Rafanelli, 2001).
2.4.5. Rayos X duros (2-10 keV)
Anteriores estudios indican que parece no haber correlaci´ on entre la luminosidad de rayos X duros y
luminosidad de LCs. Ni Penston et al. (1984) ni Prieto, P´ erez Garc´ ıa & Rodr´ ıguez Espinosa (2002) (con60 CAP´ ITULO 2. OBSERVACIONES EN EL IR CERCANO
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LCs en el ´ optico los primeros y con LCs en el MIR los segundos) encontraron correlaci´ on. Con el ﬁn de
buscar la incidencia de los rayos X duros sobre la emisi´ on de l´ ıneas coronales en el NIR hemos elaborado
las ﬁguras 2.21 y 2.22, que muestran la luminosidad de rayos X (L2−10 keV) corregidos por absorci´ on,
versus la luminosidad de [Sivi] 1.9630µm, [Sviii] 0.9913µm, [Six] 1.4301 µm y [S ix] 1.2520 µm, res-
pectivamente. Se observa en este caso que los puntos tienden a estar m´ as dispersos con respecto al caso de
los rayos X suaves, por lo que, a primera vista, no es evidente una correlaci´ on entre la luminosidad de las
LCs y la luminosidad de rayos X duros. Sin embargo, a pesar de la amplia dispersi´ on de los puntos, con
respecto a los rayos X puede verse claramente la existencia de una zona de exclusi´ on presente en todos
las gr´ aﬁcos. Con exclusi´ on queremos decir que pocos objetos se localizan en la regi´ on con alta emisi´ on
de rayos X duros y bajas luminosidades coronales. Es posible, para fuentes de baja luminosidad en rayos
X duros, que se puedan producir LCs de alta luminosidad, pero la situaci´ on opuesta no se observa. Es
factible que esto se deba al hecho de que objetos luminosos en rayos X duros est´ an asociados a fuentes
distantes y, por razones de sensibilidad, detectar LCs en estos objetos es dif´ ıcil.
Ahora bien, una observaci´ on m´ as atenta a los gr´ aﬁcos permite ver que la alta dispersi´ on de los puntos
es en gran parte causada por los objetos Sy2. Al ignorarlos, notamos que tantos los Sy1 “normales” como
los NLS1 est´ an menos dispersos de la tendencia general y est´ an en correlaci´ on con la luminosidad de rayos
X duros. La tendencia es observada en cada una de las cuatro LCs. De nuevo, esto tiende a favorecer el
escenario de fotoionizaci´ on como mecanismo principal de formaci´ on de las LCs, al menos para los objetos
T1. Fuentes T2 no parecen seguir dicha tendencia, posiblemente debido a su fuerte absorci´ on (aun en
rayos X duros) puesto que todos los puntos Sy2 en dichas ﬁguras son galaxias clasiﬁcadas como Compton
thick (NGC 1068, Mrk 573, Mrk 1210, NGC 7674, NGC 591, Mrk 1066 Mrk 993 y Circinus, ver Della
Ceca et al. (2008)) por lo que su medida de luminosidad no da cuenta de su valor de luminosidad intr´ ınseco.2.4. RESULTADOS 61
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Figura 2.21: Izquierda: luminosidad de [Sivi] 1.9630 m (erg. s−1) versus luminosidad de rayos X duros (2-10 keV) (erg.
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Figura 2.22: Izquierda: luminosidad de [Six] 1.4301 m (erg. s−1) versus la luminosidad de rayos X duros (erg. s−1).
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2.5. Conclusiones
Se estudiaron propiedades f´ ısicas de LCs en un rango de energ´ ıas comprendido entre 130 a 450 eV para
una muestra conformada por 54 AGNs. Se detectaron LCs en 2/3 partes de la muestra. No se detectaron
LCs en objetos con z peque˜ nos tales como NGC 1097 y NGC 5953, sugiriendo que los mismos pueden
tener continuos ionizantes cuya emisi´ on es escasa por encima de 130 eV. Las l´ ıneas de [Sivi] 1.9630 µm
y [Sviii] 0.9913 µm aparecen con mayor frecuencia en objetos Sy2 que en Sy1, en tanto que las l´ ıneas
de [Six] 1.4301 µm y [S ix] 1.2520 µm aparecen en proporciones parecidas en ambos tipos. Es posible
que esto sea consecuencia de la escasa extinci´ on correspondiente a l´ ıneas que son menos afectadas que
sus an´ alogas en el ´ optico, pero puede deberse tambi´ en a un importante efecto de selecci´ on.
La luminosidad de las LCs se distribuyen en un intervalo relativamente estrecho, a lo sumo cubriendo
tres ´ ordenes de magnitud. La l´ ınea de [Sivi] 1.9630 µm es la m´ as luminosa, conﬁrmando estudios previos
que la sugieren como indicadora de actividad AGN.
Observamos una tendencia general de incremento entre el FWHM y el PI, pero hasta valores de
energ´ ıas cecano a 300 eV. Por encima de este valor el FWHM tiende a permanecer constante o disminuye
conforme crece el PI. Atribuimos este comportamiento a una combinaci´ on de incremento de densidad
electr´ onica hacia el centro aunado a la extensi´ on espacial del gas coronal.
Nuestros resultados favorecen el mecanismo de fotoionizaci´ on como principal proceso de ionizaci´ on
de las especies qu´ ımicas involucradas. Esto es sugerido por las correlaciones entre las luminosidades de
las LCs entre s´ ı y entre estas y las luminosidades de los rayos X tanto suaves como duros. Esto ´ ultimo
es observado en objetos T1, ya que cuando se incluyen objetos T2 ya la correlaci´ on no es tan evidente
probablemente debido a que algunos de ellos son objetos fuertemente oscurecidos. Tambi´ en se observa
una tendencia positiva de mayor luminosidad de LCs del NIR con relaci´ on al ´ ındice fot´ onico Γ.Cap´ ıtulo3
L´ ıneas coronales en una muestra del SDSS (I)
3.1. Introducci´ on
Detectar l´ ıneas coronales en AGNs no es una tarea f´ acil, en particular si se dispone de espectros en la
zona ´ optica del espectro. No son del tipo de l´ ıneas que suelen casi siempre aparecer en regiones fotoioniza-
das tales como las l´ ıneas de Balmer o las l´ ıneas nebulares [Oiii] λλ4959, 5007. Y, cuando est´ an presentes,
excepto por unos pocos casos excepcionales, no son rasgos prominentes, presentando usualmente ﬂujos
del orden de 1/10 a 1/100 del ﬂujo de [Oiii] λ5007. Agravando la diﬁcultad en su estudio es que son
pocas en esta zona: generalmente [Fevii] λλ6087, 5721 y, cuando la ionizaci´ on es alta, [Fex] λ6374 y
[Fexi] λ7892 que son menos frecuentes. Para objetos con un corrimiento al rojo relativamente alto, es
posible observar con cierta frecuencia [Nev] λλ3346, 3426. En contados objetos se ha detectado emisi´ on
de [Fexiv] λ5303 y [Sxii] λ7611.
Por lo anterior, no es de extra˜ nar que sean pocas las galaxias Seyfert a las que se les haya detectado
y medido LCs en el ´ optico. Un estudio de ﬂujos de LCs realizado hace 11 a˜ nos (Nagao, Taniguchi &
Murayama, 2000) contiene datos de ﬂujos de LCs de 124 galaxias reunidos fundamentalmente a partir de
datos en la literatura y, en consecuencia, con los problemas de ausencia de homegenidad que ello conlleva.
El trabajo de Gelbord, Mullaney & Ward (2009) contiene datos de la propecci´ on digital del Cielo Sloan
(Sloan Digital Sky Survey, SDSS) conformados por 63 galaxias Seyfert que tienen una gran ventaja en lo
que se reﬁere a la homogeneidad de los datos.
Estas muestras con n´ umeros relativamente amplios de objetos permiten establecer tendencias gene-
rales y conformar v´ ınculos con informaci´ on en otras zonas del espectro electromagn´ etico. Sin embargo, a
pesar de contar con muestras relativamente robustas en n´ umero de objetos, se encuentra que aquello que
se concluye de una muestra, no se observa en la otra. Nagao, Taniguchi & Murayama (2000) encuentran
una clara anisotrop´ ıa en la emisi´ on coronal entre los objetos Sy1 y Sy2 siendo mayor la emisi´ on en los
primeros que en los segundos y con ello deducen una notoria fuente de origen de las LCs en la zona
interior del toroide oscurecedor; sin embargo, en la muestra de Gelbord, Mullaney & Ward (2009) no se
observa la anisotrop´ ıa en cuesti´ on. ¿Es la aparente anisotrop´ ıa observada un mero efecto de contar con un
amplio n´ umero de datos que se remontan a al menos 20 a˜ nos atr´ as adquiridos por diversidad de autores
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y en una amplia diversidad de condiciones? ¿O radica la diferencia en la manera como se encontraron
y seleccionaron los objetos de la muestra SDSS? Es preciso entonces, aumentar el n´ umero de objetos a
estudiar, y de preferencia escogerlos de bases de datos como la del SDSS para efectos de homogenizaci´ on
de la muestra y, de ser posible, utilizar una estrategia diferente de b´ usqueda de galaxias con emisi´ on
coronal.
En el mismo sentido, y aprovechando el enorme n´ umero de espectros de galaxias depositadas en los
servidores del SDSS, ser´ ıa interesante establecer, para una muestra dada de galaxias activas seleccionadas
a partir de una propiedad con valores dentro de cierto intervalo, qu´ e proporci´ on de las mismas emiten
LCs as´ ı como determinar si dicha proporci´ on es diferente o no dependiendo del tipo de galaxia Seyfert.
A pesar de la aparente simplicidad de esta estrategia, un estudio de este tipo aun no se ha realizado.
De existir una asimetr´ ıa signiﬁcativa en la proporci´ on de LCs dependiente del tipo, bien puede inferirse
informaci´ on sobre la ubicaci´ on espacial de la regi´ on de emisi´ on coronal.
Un aspecto relacionado con lo anterior y que puede suministrar mayor refuerzo a la hip´ otesis de una
emisi´ on coronal privilegiada en galaxias Sy1 con respecto a las Sy2, es a trav´ es de los ´ ındices de color.
Las galaxias examinadas por el SDSS poseen datos fotom´ etricos en cinco bandas permitiendo as´ ı la po-
sibilidad de determinar diferencias en distribuci´ on en los ´ ındices de color para dos muestras de galaxias
activas (una que no presenta emisi´ on coronal y otra que si) y si dicha distribuci´ on es dependiente del tipo
de galaxia Seyfert.
Por otra parte, y como ya se dijo, contar con un n´ umero creciente de datos de ﬂujos de LCs permite
establecer conexiones con otras propiedades. Consid´ erese, por ejemplo, la relaci´ on de las LCs con la can-
tidad de emisi´ on de rayos X. Si la fotoionizaci´ on es el mecanismo principal responsable de la ionizaci´ on,
cabr´ ıa esperar una relaci´ on directa entre ambos. En particular, se ha reportado una correlaci´ on entre la
luminosidad de rayos X suaves tanto con la luminosidad de [Fex] λ6374 (Porquet et al., 1999) como de
[Nev] 14.3 µm (Prieto, P´ erez Garc´ ıa & Rodr´ ıguez Espinosa, 2002). Gelbord, Mullaney & Ward (2009)
encontraron correlaci´ on en ﬂujo de rayos X suaves (0.1-2.4 keV) con el ﬂujo de [Fex] λ6374 y [Fexi]
λ7892 (´ ındice de correlaci´ on para ambos del orden de 0.6) y sugiere entonces que la fotoionizaci´ on es
responsable de la cantidad de emisi´ on de estos iones; sin embargo, encuentran un ´ ındice de correlaci´ on
bajo (0.4) para la l´ ınea de [Fevii] λ6087. Ahora bien, debido a la estrategia de b´ usqueda utilizada por los
´ ultimos autores fundamentada en la detecci´ on de [Fex] λ6374 (casi el 40% de sus galaxias no son emisoras
de [Fevii] λ6087) bien puede ocurrir que los resultados encontrados por estos autores sean aplicables solo
a galaxias emisoras con presencia de Fe+9 y Fe+10 (PI>0.2 keV) y no tanto con las galaxias con presencia
de Fe+6 (recu´ erdese que ellos no detectaron anisotrop´ ıa de esmisi´ on de [Fevii] λ6087 entre ambos tipos
de galaxias Seyfert). Claramente se requiere zanjar esta cuesti´ on, para lo cual es necesario incrementar
la muestra de galaxias con emisi´ on coronal.
En conexi´ on con lo anterior, ser´ ıa interesante explorar la posibilidad de una relaci´ on entre luminosi-
dades en radio y luminosidad de las LCs, un aspecto que ha sido pobremente estudiado. Appenzeller &
Wagner (1991) no encuentran relaci´ on entre intensidad de LCs y la emisi´ on en radio para una muestra de
cuasares. Aunque Gelbord, Mullaney & Ward (2009) realizaron b´ usquedas correlacionando los objetos de
su muestra con bases de datos en radio, solo mencionan la detecci´ on de varios objetos ruidosos en radio
de su muestra sin realizar mayores an´ alisis ulteriores al respecto. Disponiendo de una muestra robusta
de galaxias con emisi´ on coronal y con datos de emisi´ on en radio se puede inferir informaci´ on sobre un
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En este cap´ ıtulo y en el siguiente ser´ a analizado un conjunto de espectros obtenidos a trav´ es del
servidor del SDSS para efectos de estudiar la presencia de las l´ ıneas coronales existentes en ellos. A dife-
rencia de lo que se vio en el cap´ ıtulo 2, aqu´ ı concentramos nuestro inter´ es en LCs observadas en el ´ optico
(fundamentalmente [Fevii] λλ5721, 6087, [Fex] λ6374, [Nev] λλ3346, 3426 y [Fexi] λ7892). El proceso
de b´ usqueda y selecci´ on de los objetos emisores de LCs fue llevado de tal modo que permite estable-
cer por primera vez una proporci´ on entre galaxias emisoras y no emisoras de LCs para galaxias activas
comprendidas entre un determinado intervalo de magnitud aparente. Se estudiar´ a la relaci´ on entre las
luminosidades de las LCs entre s´ ı y entre estas y la luminosidad de rayos X suaves y duros para efectos de
contrastar la posibilidad de que la ionizaci´ on se deba fundamentalmente a fotoionizaci´ on. Para efectos de
estudiar la relaci´ on entre la emisi´ on coronal y la emisi´ on en longitudes de onda del radio, se examinar´ a la
conexi´ on entre la luminosidad de [Fevii] λ6087 y la luminosidad de radio en 1.4 GHz. Adicionalmente, a
trav´ es de una selecci´ on de aquellos objetos con [Fevii] λλ5721, 6087 m´ as intenso (y que suelen presentar
tambi´ en claras l´ ıneas de [Fevii] λλ3759, 5158) permitir´ a obtener razones de ﬂujos con las cuales, al ser
contrastadas con datos te´ oricos, se puedan inferir valores de temperatura y densidad electr´ onica de la
zona de emisi´ on de Fe6+.
El presente cap´ ıtulo describe las generalidades sobre la prospecci´ on (secci´ on 3.2), la forma como se
seleccionaron los espectros de la muestra (secci´ on 3.3), la identidad de los objetos que la integran y los
valores de los ﬂujos de las principales l´ ıneas de emisi´ on de los objetos de estudio (secci´ on 3.4). El cap´ ıtulo
4 lo hemos reservado para consignar los principales resultados encontrados.
3.2. La prospecci´ on Sloan
La Prospecci´ on Digital del Cielo Sloan (Sloan Digital Sky Survey, SDSS) es una prospecci´ on fotom´ etri-
ca y espectrosc´ opica iniciada en el a˜ no 2000 (York et al., 2000) y a´ un en operaci´ on1. Utiliza un telescopio
dedicado de 2.5 m ubicado en el Observatorio Punto Apache en Nuevo M´ exico (φ = 32o47′ N, λ = 105o49′
W). Adicional a esto tambi´ en hacen parte una c´ amara CCD en mosaico, dos espectr´ ografos dobles alimen-
tados por ﬁbra ´ optica y un telescopio auxiliar de 0.5 m para calibraci´ on fotom´ etrica. Para la realizaci´ on
de la fotometr´ ıa el telescopio opera en modo drift-scan donde, al utilizar 30 c´ amaras CCD que barren el
cielo a una tasa de 20o/hora, realiza medidas simult´ aneas en cinco bandas: u′, g′, r′, i′ y z′. Con base
en cat´ alogos conformados por objetos que en un inicio se detectan en el proceso fotom´ etrico se escogen
los blancos espectrosc´ opicos, que pueden ser diversidad de objetos, en su mayor´ ıa galaxias y cuasares.
Dicha espectroscopia se realiza con el uso de dos espectr´ ografos alimentados por ﬁbra ´ optica que cubren
el rango 3800-9200 ˚ A en 4098 pixeles. Los espectr´ ografos tienen una resoluci´ on ∆λ/λ que puede variar
entre 1850 y 2200 y juntos son alimentados por 640 ﬁbras cada una con un di´ ametro de entrada de 3”.
Desde el a˜ no 2003 se han colocado en Internet los resultados que se van produciendo del barrido, para
su acceso libre al p´ ublico, en forma de “release”. En el momento de escribir estas l´ ıneas se han producido
siete de tales “data release”. El primer data release (Abazajian et al., 2003) present´ o una prospecci´ on
del cielo espectrosc´ opica en la que se cubri´ o 1360 grados cuadrados obteni´ endose 186250 espectros de
1Tres programas b´ asicos se han realizado: SDSS-I que se llev´ o a cabo entre 2001 al 2005, el SDSS-II comprendido entre el
2005 y el 2008 y el SDSS-III que comenz´ o en julio de 2008 y se extender´ a hasta el 2014. La ﬁnanciaci´ on de estos programas
ha estado a cargo de la Fundaci´ on Alfred P. Sloan y varias instituciones internacionales entre las que se cuentan la Fundaci´ on
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objetos de los cuales el 72% correspond´ ıan a galaxias y 10% a cuasares. La ´ ultima versi´ on disponible, la
s´ eptima data release (Abazajian et al., 2009), est´ a basada, en lo que ata˜ ne a la parte espectrosc´ opica, en
una prospecci´ on que cubri´ o 9380 grados cuadrados con lo que se obtuvo espectros de 1.6 × 106 objetos,
de los cuales 58% son galaxias y 7.5% son cuasares.
Es evidente que, con base en la enorme informaci´ on que se ha venido obteniendo a trav´ es de estas
prospecciones, y cuya consulta y disponibilidad de los datos fotom´ etricos y espectrosc´ opicos es directa
para cualquiera que as´ ı lo desee, se han generado y generar´ an multitud de reportes y trabajos con gran
impacto en la investigaci´ on astron´ omica2.
Con relaci´ on a los datos espectrosc´ opicos de los objetos, el servidor del Sloan posee varias formas
de buscar un espectro en particular, bien a trav´ es de su nombre, o bien a trav´ es de sus coordenadas.
Adem´ as se ha desarrollado una herramienta de b´ usqueda basada en SQL (Structured Query Lenguage)
que permite realizar b´ usquedas de objetos con base a ciertas caracter´ ısticas medibles. Los espectros de
los objetos se consiguen ya reducidos y calibrados tanto en ﬂujo como en longitud de onda. Como ya se
dijo, poseen una resoluci´ on aproximada de 2000 y una relaci´ on se˜ nal/ruido cercana a 10.
Espec´ ıﬁcamente, en lo que tiene que ver con esta tesis, se aprovechar´ a el enorme n´ umero de espectros
en el ´ optico de galaxias existentes en el servidor de datos del Sloan, con el prop´ osito de estudiar las l´ ıneas
coronales presentes en tales. En general, las l´ ıneas coronales a ser localizadas y estudiadas son, para
este tipo de espectros, las siguientes: [Fevii] λ6087, [Fevii] λ5721 y [Fex] λ6374. En espectros donde la
ionizaci´ on es particularmente intensa es posible observar [Fexi] λ7892 y, en casos muy contados, [Sxii]
λ7611. Para situaciones en las que la l´ ınea del [Fevii] λ6087 es intensa es posible observar con claridad
dos l´ ıneas adicionales de Fe6+: [Fevii] λλ3759, 5158. Finalmente, para objetos con corrimientos al rojo
superiores a 0.109 es posible detectar, cuando es el caso, la l´ ınea del [Nev] λ3426. Hasta donde sabemos,
s´ olo existe un trabajo que contiene resultados de l´ ıneas coronales en una muestra de galaxias del Sloan
(Gelbord, Mullaney & Ward, 2009). La muestra trabajada por estos investigadores est´ a constituida s´ olo
por 63 objetos. Nuestra muestra cuadruplica dicho n´ umero.
Fundamentados en la forma como se seleccion´ o la muestra de galaxias de emisi´ on coronal de una
muestra de galaxias m´ as general, se realizar´ a una comparaci´ on entre galaxias de emisi´ on coronal versus
aquellas que no la tienen, lo cual permitir´ a por vez primera extraer conclusiones sobre la proporci´ on
de galaxias que presentan emisi´ on coronal. Tambi´ en presentamos los ﬂujos integrados de las LCs que
permitir´ an relacionarlos con emisi´ on de rayos X y emisi´ on en radio. Igualmente se realizar´ an diagramas
de diagn´ ostico y se determinar´ an propiedades f´ ısicas tales como densidad y temperatura imperantes en
la zona de emisi´ on coronal as´ ı como posibles diferencias en la intensidad de ﬂujo de una l´ ınea espec´ ıﬁca
en funci´ on del tipo de galaxia activa.
3.3. Selecci´ on de la muestra
Es usual, en la selecci´ on de objetos astron´ omicos estudiados por el Sloan, utilizar la herramienta propia
del SDSS consistente en procesamiento de datos secuencial (Stoughton et al., 2002) la cual est´ a basada en
2De acuerdo con informaci´ on contenida en el servidor de la prospecci´ on (ww.sloan.org), se han completado m´ as de 70
tesis de doctorado bajo la supervisi´ on de participantes directamente involucrados en el proyecto. Hasta septiembre de 2008
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la creaci´ on de un modelo geom´ etrico para aquellas l´ ıneas usuales en un espectro. Probablemente debido
a su poca intensidad y relativamente escasa presencia en los espectros de galaxias, la base no incluy´ o el
modelamiento de l´ ıneas coronales3. A pesar de este inconveniente, Gelbord, Mullaney & Ward (2009)
utilizaron esta herramienta aprovechando el sencillo hecho de que la l´ ınea de [Fex] λ6374 est´ a casi siem-
pre mezclada con [Oi] λ6364 (que s´ ı se model´ o) por lo que la b´ usqueda estuvo sustentada en localizar
todos objetos cuyo modelamiento de la l´ ınea [Oi] λ6364 mostrara evidencia de contaminaci´ on. Ello les per-
miti´ o localizar cerca de 200 candidatos que, despu´ es de un cuidadoso escrutinio, ya manual, se redujo a 63.
El proceso de selecci´ on utilizado aqu´ ı fue diferente, y aunque poco eﬁciente y tedioso en su realizaci´ on,
demostr´ o ser m´ as prol´ ıﬁco. Se realiz´ o b´ asicamente a partir de la tabla de galaxias activas (Table-AGN)
del cat´ alogo V´ eron-Cetty & V´ eron (V-C&V), edici´ on 12 (V´ eron-Cetty & V´ eron, 2006)4. Dicha tabla con-
tiene un n´ umero cercano a 21700 galaxias (clasiﬁcadas como Seyfert 1, Seyfert 2, Liners —que ah´ ı llaman
Seyfert 3— y galaxias H II con brillos intr´ ınsecos hasta MB = −23) distribuidas por toda la esfera celeste.
La idea fundamental de nuestro proceso de b´ usqueda es, conociendo las coordenadas de un objeto, ya
previamente identiﬁcado y clasiﬁcado como galaxia activa y el cual hace parte de un cat´ alogo, localizar
si el espectro de dicho objeto ha sido obtenido por el SDSS y est´ a disponible para su estudio. Por ello,
fue preciso seleccionar primeramente las galaxias teniendo en cuenta las zonas cubiertas por la prospec-
ci´ on espectrosc´ opica Sloan, m´ as exactamente el sexto data release, que es el que estaba disponible en el
momento de iniciar esta labor.
Figura 3.1: Proyecci´ on de coordenadas ecuatoriales que muestra las zonas del cielo cubiertas espectrosc´ opicamente por el
sexto data release. Tomado de www.sdss.org/dr6/
3Hablamos ac´ a de las l´ ıneas del Fe, ya que el programa s´ ı incluye las l´ ıneas del [Nev] λλ3426, 3346.
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De acuerdo con la ﬁgura 3.1 es evidente que no se disponen de espectros de galaxias con declinaciones
(δ) inferiores a −11o para todos los valores de ascensi´ on recta (α). Adicional a esto, existen algunos secto-
res de la b´ oveda celeste no cubiertos en intervalos comprendidos aproximadamente entre 4h < α < 7h40m
y 18h < α < 20h40m. Ante las varias posibilidades de selecci´ on, se decidi´ o, de forma arbritaria, que el
criterio principal de selecci´ on de los objetos del cat´ alogo V-C&V lo constituyera la magnitud aparente.
Por ello se cre´ o un programa en Fortran que tiene por entrada el cat´ alogo, que permite seleccionar los
objetos con base a sus valores de coordenadas ecuatoriales (α,δ) y magnitudes aparentes correspondientes.
Se seleccionaron todos aquellos objetos m´ as brillantes que magnitud aparente (V ) 17.5. El programa
seleccion´ o entonces 1805 objetos del cat´ alogo V-C&V que potencialmente podr´ ıan tener su espectro en la
base del Sloan. Entonces, manualmente, se dispuso a localizar el posible espectro del objeto a trav´ es de
sus coordenadas ecuatoriales (A.R. y δ) en una p´ agina de b´ usqueda del servidor5. Se encontraron 747 de
tales espectros. La identiﬁcaci´ on correcta del objeto estuvo sustentada en la comparaci´ on de los valores
de A.R. y δ (en todos los casos < 2′′) y de z del cat´ alogo V-C&V con los que est´ an en la p´ agina del SDSS.
Sin embargo, una inspecci´ on atenta de cada uno de tales espectros permiti´ o constatar que un n´ umero
no despreciable de ellos eran en realidad Liners y galaxias H II, aunque algunos de ellos estaban o bien
etiqueteados como Seyferts o no lo estaban. Los objetos que fueron a las claras tanto Liners como galaxias
H II6 (88 en total) fueron descartados pues en ellos no se observa emisi´ on coronal ya que nuestro prop´ osito
es fundamentar el estudio en N´ ucleos Activos de Galaxias. La muestra entonces se redujo a 659 objetos.
Aunque la p´ agina en cuesti´ on visualiza el espectro, las l´ ıneas coronales, salvo casos excepcionales, suelen
ser l´ ıneas poco destacables, por lo que, de existir el espectro, se descargaba a la computadora en formato
ﬁts y se visualizaba mediante IRAF7 para una inspecci´ on m´ as atenta. El criterio fundamental, en esta
parte inicial de la b´ usqueda, para clasiﬁcar un objeto como emisor de LCs estuvo determinado por la
presencia de [Fevii] λ6087 y, en casos particulares, de no existir esta, entonces de [Fevii] λ5721. De no
existir ambas, entonces se buscaba la emisi´ on de [Nev] λ3426 (si el corrimiento al rojo as´ ı lo permit´ ıa).
La detecci´ on de la l´ ınea fue considerada positiva siempre y cuando el valor del ﬂujo de la posible se˜ nal
fuera superior a 3σ con respecto a la se˜ nal del continuo circundante. A diferencia de lo que se realiz´ o en
el cap´ ıtulo 2 no se buscaron l´ ımites superiores de los ﬂujos.
De los 659 espectros de galaxias Seyfert (que en su conjunto llamaremos M17.5) se observ´ o emisi´ on
coronal, al menos de una l´ ınea, en 240 (que llamaremos MC17.5), esto es, en el 36% de los objetos.
Este n´ umero de espectros fue considerado en un inicio suﬁciente por lo que se procedi´ o con el proceso
de descarga y tratamiento subsecuente para efectos de realizar la lectura de los ﬂujos integrados de las
l´ ıneas de inter´ es (ver m´ as adelante). El n´ umero de galaxias restantes, que en conjunto llamaremos muestra
MNC17.5, fue entonces de 419. El listado completo de estos objetos, su posici´ on, corrimiento al rojo y
clasiﬁcaci´ on por tipo se encuentra en el ap´ endice D.
Sin embargo, bien entrado el proceso de lectura de ﬂujos y en raz´ on a que la muestra en su mayor´ ıa
estaba constituida por galaxias de tipo Seyfert 1 “normales” (esto es, exist´ ıa una deﬁciencia notable
5La p´ agina es http://cas.sdss.org/astro/en/tools/explore/obj.asp
6Para ello se utilizaron criterios basados en diagramas de diagn´ ostico (Baldwin, Phillips & Terlevich, 1981; Veilleux &
Osterbrock, 1987).
7IRAF es acr´ onimo de Image Reduction and Analysis Facility (servicio de reducci´ on y an´ alisis de im´ agenes) el cual es
distribuido por el Observatorio Nacional de Astronom´ ıa ´ optica (NOAO) y operado por la Asociaci´ on de Universidades para
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de objetos Seyfert 2 y NLS1), se decidi´ o realizar una b´ usqueda adicional de galaxias Sy2 y NLS1, ya
independiente del valor de magnitud (con valores distintos a los ya trabajados), pero ahora con base
en el tipo de objeto, ya que el cat´ alogo V-C&V contiene una columna que clasiﬁca el tipo de galaxia,
digamos S1n y S2 para galaxias de tipo NLS1 y galaxias Seyfert 2, respectivamente. Para el tiempo que se
decidi´ o iniciar esta nueva b´ usqueda ya estabamos particularmente interesados en la l´ ınea [Nev] λ3426, lo
que motiv´ o un criterio extra de selecci´ on para estos objetos espec´ ıﬁcos: el corrimiento al rojo cosmol´ ogico.
Por ello, se buscaron objetos Seyfert 2 y NLS1 con z > 0.1095, lo suﬁciente para que esta l´ ınea, de existir,
quedara registrada en los espectros. Se tom´ o como l´ ımite superior para el corrimiento al rojo el valor de
z < 0.192, que fue motivado para asegurar poco ruido en la l´ ınea de [Sii] λ6731 ya que es relativamente
frecuente encontrar espectros por encima de los 7600 ˚ A que contienen bastante ruido. Aun as´ ı, fueron
pocos los espectros tomados por el Sloan que se hallaron de los objetos seleccionados del cat´ alogo V-C&V
en esa ´ ultima b´ usqueda y mucho menos los espectros que muestran emisi´ on coronal. Con esta ´ ultima
b´ usqueda se hallaron s´ olo 18 espectros de objetos Seyfert 2 y NLS1. Una b´ usqueda adicional posterior,
tendiente a buscar galaxias activas que presentan datos de emisi´ on en rayos X, permiti´ o incluir otras 6
galaxias Sy1 (que V-C&V clasiﬁca como cuasares) y una galaxia Sy2 (que V-C&V clasiﬁca como cuasar).
Por lo tanto, a parte de la muestra MC17.5, se incluyeron otras 25 galaxias con emisi´ on coronal, lo que
ﬁnalmente llev´ o a completar una muestra ﬁnal de galaxias con emisi´ on coronal de 265 objetos.
3.4. La muestra
La muestra ﬁnal de galaxias con emisi´ on coronal qued´ o integrada por 265 objetos (que llamaremos
muestra MT) cuyos espectros tienen en com´ un mostrar al menos una s´ ola l´ ınea coronal, distribuidos de
la siguiente forma: 171 (65%) Seyfert 1 “normal”, 37 (14%) NLS1 y 57 (21%) Seyfert 2. En la Tabla 3.1
se encuentran los objetos ordenados en ascensi´ on recta creciente y en ella est´ an contenidos, adem´ as de
su nombre com´ un, las coordenadas ecuatoriales referidas para el equinoccio del 2000.0, el tipo de galaxia
(T1 N para Seyfert 1 “normal”, NLS1 para Sy1 de l´ ıneas delgadas y T2 para Seyfert 2), su corrimiento
al rojo z y el enrrojecimiento por absorci´ on Gal´ actica E(B−V ).
En lo que se reﬁere a su clasiﬁcaci´ on, como orientaci´ on inicial se cont´ o con los datos contenidos en tres
fuentes: NED, la base Simbad8 y el mismo cat´ alogo V-C&V. Sin embargo, con frecuencia se observ´ o que
o bien no exist´ ıa el dato correspondiente en alguna de esas fuentes o difer´ ıan entre s´ ı en su clasiﬁcaci´ on.
Por ello, al ﬁnal, la clasiﬁcaci´ on dada en la Tabla 3.1 estuvo basada fundamentalmente en una inspecci´ on
atenta de cada espectro. Los valores de z y E(B−V ) fueron tomados de la base NED.
Tabla 3.1: Muestra de Galaxias (muestra MT)
ID Galaxia A.R., 2000 Decl., 2000 Tipo z E(B−V )
(h m s) (o ′ ′′) Gal.
1 2MASSJ00070+1554 00 07 03.6 15 54 23 T1 N 0.113874 0.069
2 SDSSJ00127-0847 00 12 47.9 -08 47 00 T1 N 0.220062 0.032
3 SDSSpJ00326-0100 00 32 38.2 -01 00 34 NLS1 0.091883 0.021
4 VIII Zw36 00 42 36.8 -10 49 22 T1 N 0.041329 0.031
5 SDSSJ00454+0042 00 45 27.1 00 42 38 T1 N 0.109514 0.023
6 MARK 1146 00 47 19.4 14 42 12 T1 N 0.039317 0.101
7 II Zw1 01 21 59.8 -01 02 24 T1 N 0.054341 0.046
8 SDSSJ01389+1321∗ 01 38 59.4 13 21 07 NLS1 0.243376 0.057
9 SDSSJ01428-1008 01 42 48.3 -10 08 40 NLS1 0.090390 0.026
10 SDSSJ01537-0857† 01 53 44.3 -08 57 14 T2 0.162773 0.022
11 SDSSJ01555-0857† 01 55 30.1 -08 57 04 T1 N 0.164654 0.024
12 UM 384† 01 59 10.1 01 05 14 T1 N 0.217449 0.020
13 KUV02032-0922 02 05 39.9 -09 07 51 T1 N 0.121557 0.023
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Tabla 3.1 continuaci´ on
ID Galaxia A.R., 2000 Decl., 2000 Tipo z E(B−V )
(h m s) (o ′ ′′) Gal.
14 SDSSJ02129+1406 02 12 57.6 14 06 09 T1 N 0.061847 0.107
15 KUG 0301+002 03 04 17.7 00 28 27 NLS1 0.044491 0.080
16 SDSSJ03393-0548 03 39 23.1 -05 48 42 T2 0.084784 0.055
17 FBS 0732+396 07 36 23.2 39 26 17 T1 N 0.118055 0.050
18 SDSSJ07372+3131 07 37 15.8 31 31 11 T2 0.026799 0.050
19 RXSJ07424+4656 07 42 27.1 46 56 42 T1 N 0.167842 0.069
20 RXSJ07491+4510 07 49 06.5 45 10 34 T1 N 0.192231 0.043
21 SDSSJ07510+2914† 07 51 01.4 29 14 18 NLS1 0.120827 0.043
22 HS 0749+1943 07 52 17.9 19 35 41 T1 N 0.117227 0.045
23 MARK 382 07 55 25.3 39 11 10 T1 N 0.033687 0.049
24 SBS 0755+509 07 59 40.9 50 50 25 T2 0.054388 0.042
25 SDSSJ08056+2610 08 05 38.7 26 10 05 T1 N 0.017195 0.044
26 RXSJ08150+5253 08 15 01.8 52 52 55 T1 N 0.124752 0.032
27 MCG+08.15.056 08 15 16.8 46 04 30 T1 N 0.040975 0.052
28 NPM1G+30.0129 08 24 43.3 29 59 23 T2 0.025325 0.045
29 SDSSJ08295+0812 08 29 30.6 08 12 37 T1 N 0.129150 0.031
30 RXSJ08307+3405 08 30 45.4 34 05 30 T1 N 0.062273 0.037
31 RXSJ08320+4614 08 32 02.2 46 14 25 T1 N 0.045906 0.032
32 CBS 74 08 32 25.3 37 07 37 T1 N 0.091910 0.036
33 SDSSJ08353+5240 08 35 23.8 52 40 55 T2 0.116779 0.037
34 SDSSJ08362+5212 08 36 14.9 52 12 09 T2 0.048113 0.032
35 NPM1G+48.0114 08 39 49.7 48 47 02 NLS1 0.039351 0.031
36 4 C29.30 08 40 02.3 29 49 04 T2 0.064715 0.055
37 RXSJ08404+0333 08 40 25.5 03 33 02 T1 N 0.060501 0.031
38 SDSSJ08415+0101 08 41 35.0 01 01 56 T2 0.110653 0.043
39 RXSJ08420+4018 08 42 03.7 40 18 31 T1 N 0.151617 0.033
40 FIRSTJ0842+4025 08 42 15.2 40 25 33 T2 0.055321 0.034
41 SBS0839+541† 08 43 13.3 53 57 19 T1 N 0.218097 0.023
42 CG 218 08 43 44.9 35 49 43 T2 0.053954 0.035
43 SDSSJ08526+0512 08 52 40.1 05 12 15 T1 N 0.226308 0.063
44 RXSJ08547+4019 08 54 43.7 40 19 07 T1 N 0.152475 0.026
45 SDSSJ08576+0528 08 57 37.8 05 28 21 T1 N 0.058623 0.046
46 SDSSJ09052+4151 09 05 14.4 41 51 53 T1 N 0.177045 0.015
47 PG 0906+48 09 10 09.9 48 13 42 T1 N 0.117000 0.019
48 IRAS 09104+4109∗ 09 13 45.5 40 56 28 T2 0.442000 0.020
49 SBS 0915+556 09 19 13.0 55 27 55 T2 0.049400 0.029
50 MARK 106 09 19 55.3 55 21 38 T1 N 0.122951 0.028
51 3C 219∗ 09 21 08.6 45 38 57 T1 N 0.174418 0.018
52 SDSSJ09246+5607 09 24 38.9 56 07 47 NLS1 0.025321 0.029
53 MARK 110 09 25 12.9 52 17 11 T1 N 0.035291 0.013
54 SDSSJ09273+0609 09 27 21.4 06 09 57 T1 N 0.078378 0.061
55 SBS 0933+511 09 36 43.1 50 52 50 T1 N 0.055378 0.014
56 MARK 707 09 37 01.1 01 05 43 NLS1 0.050338 0.070
57 HS 0934+3259 09 37 28.6 32 45 48 T1 N 0.127234 0.017
58 3C 223.0 09 39 52.8 35 53 58 T2 0.136730 0.012
59 SDSS J09408+5927∗ 09 40 52.3 59 27 39 T2 0.117415 0.021
60 RXSJ09475+1005 09 47 33.1 10 05 08 T1 N 0.139297 0.027
61 3C 227 09 47 45.1 07 25 20 T1 N 0.085828 0.026
62 NPM1G+40.0197 09 48 38.5 40 30 44 T1 N 0.046951 0.016
63 CG 49 10 01 01.9 31 12 17 T2 0.042479 0.020
64 KUV09587+3549 10 01 36.9 35 34 22 T1 N 0.143221 0.012
65 3C 234.0 10 01 49.6 28 47 09 T1 N 0.184800 0.019
66 SDSSJ10067+4122 10 06 42.6 41 22 01 T1 N 0.149783 0.014
67 CSO247 10 08 54.9 37 39 29 T1 N 0.05362 0.017
68 SDSSJ10126+1017 10 12 38.6 10 17 19 T1 N 0.069654 0.039
69 TON 1187∗ 10 13 03.2 35 51 23 T1 N 0.078882 0.011
70 SDSSJ10141+4223 10 14 10.5 42 23 47 T1 N 0.093838 0.016
71 SDSSJ10156+0054 10 15 36.2 00 54 59 T2 0.120500 0.035
72 RXSJ10167+4210 10 16 45.0 42 10 24 NLS1 0.05600 0.015
73 SDSSJ10168+0028 10 16 53.8 00 28 56 T2 0.116393 0.036
74 HS 1015+3737 10 18 19.4 37 22 42 T2 0.049309 0.012
75 FIRSTJ1018+3436 10 18 58.5 34 36 32 T1 N 0.109481 0.016
76 MARK 141 10 19 12.6 63 58 03 T1 N 0.041673 0.010
77 PG 1016+336 10 19 49.5 33 22 04 NLS1 0.024500 0.027
78 RXSJ10236+5233† 10 23 39.7 52 33 49 NLS1 0.136450 0.014
79 MARK 142 10 25 31.3 51 40 35 NLS1 0.044944 0.016
80 RXSJ10270+3908 10 27 00.1 39 08 03 T1 N 0.143877 0.013
81 RXSJ10286+6302 10 28 37.1 63 02 48 T1 N 0.080254 0.010
82 SDSSJ10294+1408 10 29 25.7 14 08 23 T1 N 0.060818 0.041
83 RXSJ10297+4019 10 29 46.9 40 19 13 T1 N 0.067132 0.012
84 SDSS J10313+6414∗ 10 31 20.0 64 13 59 T2 0.118088 0.009
85 MRK 34 10 34 08.6 60 01 52 T2 0.051000 0.009
86 KUG1031+398 10 34 38.6 39 38 29 NLS1 0.042443 0.015
87 RXSJ10407+3300 10 40 43.9 33 00 59 NLS1 0.081762 0.023
88 Zw212.045 10 44 39.1 38 45 35 T1 N 0.035768 0.013
89 NGC 3362 10 44 51.7 06 35 48 T2 0.027652 0.031
90 MS10470+3537† 10 49 49.3 35 22 05 T1 N 0.160395 0.020
91 SDSSJ10501+1132 10 50 07.8 11 32 28 T1 N 0.133437 0.029
92 RXSJ10539+6612 10 53 55.7 66 12 02 T1 N 0.120575 0.017
93 SBS1055+605 10 58 30.1 60 16 00 NLS1 0.148676 0.007
94 TOL 1059+105 11 01 57.9 10 17 39 T1 N 0.034190 0.029
95 RXSJ11056+5851 11 05 37.6 58 51 20 T1 N 0.191586 0.009
96 SDSSJ11056+0202 11 05 39.0 02 02 57 T1 N 0.106600 0.042
97 SDSSJ11072+0804† 11 07 17.8 08 04 38 T1 N 0.200817 0.029
98 ZW067.027 11 10 46.0 11 36 41 T1 N 0.042323 0.018
99 RXSJ11126+4541∗ 11 12 39.8 45 41 45 NLS1 0.136345 0.013
100 PG 1114+445∗ 11 17 06.4 44 13 33 T1 N 0.143823 0.016
101 MCG+10.16.111 11 18 57.9 58 03 23 T1 N 0.027872 0.0123.4. LA MUESTRA 71
Tabla 3.1 continuaci´ on
ID Galaxia A.R., 2000 Decl., 2000 Tipo z E(B−V )
(h m s) (o ′ ′′) Gal.
102 SDSSJ11278+0203∗ 11 27 48.9 02 03 03 T2 0.126760 0.033
103 SBS 1125+581 11 28 41.1 57 50 06 T1 N 0.050999 0.019
104 SDSSJ11286+6335 11 28 41.6 63 35 50 T1 N 0.124887 0.014
105 SBS1126+516† 11 29 42.0 51 20 50 T1 N 0.233847 0.013
106 MARK 1447 11 30 29.1 49 34 58 T1 N 0.095582 0.015
107 RXSJ11343+0411 11 34 22.5 04 11 28 T1 N 0.108001 0.027
108 Q1134+0156† 11 37 06.9 01 39 49 T1 N 0.192618 0.027
109 RXSJ11376+1039 11 37 38.0 10 39 30 T1 N 0.174538 0.040
110 MCG+06.26.012 11 39 13.9 33 55 51 NLS1 0.032753 0.019
111 SDSSJ11401+1029 11 40 10.1 10 29 27 T1 N 0.149683 0.037
112 A1-125 11 41 33.8 15 26 41 NLS1 0.115913 0.031
113 CG 1453 11 42 41.3 46 24 37 T1 N 0.116000 0.024
114 UM 449 11 43 41.9 -01 44 35 T1 N 0.105000 0.019
115 RXJ11437+1128 11 43 47.7 11 28 48 T1 N 0.120586 0.039
116 NGC 3855 11 44 44.9 33 19 16 T2 0.031225 0.019
117 SDSSJ11457+0241∗ 11 45 45.0 02 41 26 T2 0.128301 0.022
118 SDSSJ11458+0142 11 45 50.1 01 42 55 T2 0.059499 0.021
119 1WGAJ1145.9+4613 11 45 59.5 46 13 08 T1 N 0.154424 0.024
120 RXSJ11479+0902 11 47 55.1 09 02 29 T1 N 0.068831 0.027
121 Q1147+0025∗ 11 50 23.6 00 08 39 NLS1 0.127252 0.023
122 HE 1149-0313 11 52 05.9 -03 30 15 T1 N 0.063400 0.027
123 SDSSJ11536+1017 11 53 41.2 10 17 54 T1 N 0.160622 0.031
124 SDSSJ11555+1252† 11 55 35.3 12 52 53 T1 N 0.121850 0.033
125 SDSSJ12001+1001 12 00 11.2 10 01 35 T1 N 0.08536 0.022
126 MARK 1310 12 01 14.5 -03 40 40 T1 N 0.019413 0.031
127 UM 472 12 03 32.9 02 29 35 T1 N 0.077730 0.029
128 SDSSJ12059+4959 12 05 56.0 49 59 55 T1 N 0.063091 0.022
129 RXSJ12095+3224∗ 12 09 33.3 32 24 32 NLS1 0.149000 0.018
130 SDSSJ12103+0154 12 10 18.4 01 54 06 T1 N 0.215880 0.025
131 RXSJ12137+4227 12 13 42.8 42 27 43 T1 N 0.073419 0.016
132 1AXG J121359+1404 12 13 56.2 14 04 32 T1 N 0.153862 0.035
133 SBS 1213+549A† 12 15 49.4 54 42 25 NLS1 0.150300 0.017
134 MS 12143+3811 12 16 51.8 37 54 39 T2 0.063026 0.024
135 MARK 202 12 17 54.9 58 39 35 T1 N 0.021015 0.020
136 KISSR1285 12 20 53.4 42 45 49 T2 0.074674 0.020
137 RXSJ12231+4744 12 23 11.5 47 44 27 T1 N 0.162668 0.013
138 4C 54.27 12 23 13.2 54 09 07 T1 N 0.155877 0.023
139 MARK 50 12 23 24.1 02 40 45 T1 N 0.023433 0.016
140 SBS1221+585 12 23 42.8 58 14 46 T1 N 0.015377 0.013
141 SDSSJ12239-0233† 12 23 57.3 -02 33 12 T2 0.198740 0.034
142 SDSSJ12255-0247† 12 25 34.8 -02 47 56 T1 N 0.195240 0.035
143 NGC 4388 12 25 46.9 12 39 43 T2 0.008419 0.033
144 NGC 4395 12 25 48.9 33 32 48 T1 N 0.001064 0.017
145 2E1227+1403 12 29 34.0 13 46 30 T1 N 0.098823 0.035
146 1E12287+123∗ 12 31 13.1 12 03 07 NLS1 0.116116 0.027
147 RXSJ12325+0603 12 32 35.9 06 03 10 T1 N 0.083807 0.020
148 SDSSJ12326+6624 12 32 37.5 66 24 52 T1 N 0.046790 0.016
149 Q1232+6234† 12 34 29.9 62 18 07 T1 N 0.135103 0.014
150 MCG+08.23.067 12 36 51.2 45 39 05 T1 N 0.030518 0.017
151 IC 3599 12 37 41.2 26 42 27 T1 N 0.021545 0.019
152 WAS 61 12 42 10.9 33 17 14 T1 N 0.043513 0.019
153 SDSSJ12451-0321 12 45 06.9 -03 21 57 T1 N 0.083558 0.026
154 PG 1244+026 12 46 35.3 02 22 09 NLS1 0.048178 0.026
155 SDSSJ12507-0249 12 50 42.4 -02 49 31 T1 N 0.047203 0.022
156 MARK 236 13 00 19.9 61 39 18 T1 N 0.049684 0.013
157 XCOM 13 00 22.2 28 24 01 T1 N 0.091000 0.011
158 SBS 1258+569 13 00 52.3 56 41 07 T1 N 0.071838 0.012
159 SDSSJ13028+0253 13 02 49.1 02 53 34 T2 0.070707 0.027
160 RXSJ13042+0205† 13 04 17.0 02 05 37 NLS1 0.228537 0.024
161 MARK 64 13 07 08.7 34 24 23 T1 N 0.185845 0.014
162 RXSJ13071+3945 13 07 11.5 39 45 33 T1 N 0.073295 0.016
163 SDSSJ13097+0148∗ 13 09 42.7 01 48 51 T2 0.144800 0.030
164 SDSSJ13115+1424 13 11 35.6 14 24 47 T1 N 0.113772 0.024
165 PG 1309+355∗ 13 12 17.8 35 15 21 T1 N 0.184000 0.012
166 SDSSJ13130-0210 13 13 05.7 -02 10 38 T1 N 0.083723 0.028
167 NPM1G+42.0343 13 14 51.6 42 18 20 NLS1 0.073376 0.015
168 IRAS 13144+4508 13 16 39.7 44 52 35 T2 0.090500 0.018
169 RXSJ13199+5235 13 19 56.9 52 35 34 NLS1 0.091923 0.016
170 SBS 1320+551 13 22 49.3 54 55 29 T1 N 0.065310 0.025
171 LCRSJ1328-0307 13 28 34.5 -03 07 45 T2 0.085600 0.039
172 SBS 1332+580 13 34 35.4 57 50 17 NLS1 0.123531 0.009
173 SDSSJ13394+6629 13 39 27.8 66 29 01 T1 N 0.136155 0.032
174 RXSJ13406+4036† 13 40 38.2 40 36 39 T1 N 0.161165 0.004
175 RXSJ13425+3829 13 42 31.2 38 29 05 T1 N 0.171869 0.010
176 SDSSJ13438+0004 13 43 51.1 00 04 35 T1 N 0.073600 0.027
177 1WGAJ1343.9+2712 13 43 57.4 27 12 41 T1 N 0.077166 0.012
178 IRAS 13428+6652 13 44 20.8 66 37 18 T1 N 0.127800 0.039
179 SBS 1343+544 13 45 16.5 54 09 25 T1 N 0.221200 0.009
180 SDSSJ13454-0259 13 45 24.7 -02 59 39 NLS1 0.085600 0.039
181 RXSJ13458+1144 13 45 48.5 11 44 43 T1 N 0.126413 0.027
182 SDSSJ13460+0016† 13 46 02.9 00 16 49 T2 0.180083 0.029
183 UM 614 13 49 52.8 02 04 45 T1 N 0.032700 0.028
184 NPM1G+65.0097 13 52 51.3 65 41 14 T2 0.206479 0.020
185 SBS 1353+564 13 55 16.6 56 12 44 NLS1 0.121675 0.008
186 SDSSJ13557+6440 13 55 42.8 64 40 45 T1 N 0.075135 0.013
187 SDSSJ14003+0502 14 00 18.4 05 02 42 T1 N 0.034327 0.025
188 UM 625 14 00 40.6 -01 55 18 T2 0.025000 0.062
189 MS 13591+0430† 14 01 36.6 04 16 27 T1 N 0.164070 0.03172 CAP´ ITULO 3. L´ INEAS CORONALES EN UNA MUESTRA DEL SDSS (I)
Tabla 3.1 continuaci´ on
ID Galaxia A.R., 2000 Decl., 2000 Tipo z E(B−V )
(h m s) (o ′ ′′) Gal.
190 IRAS F14030+5338 14 04 52.6 53 23 32 T2 0.080836 0.010
191 NGC 5506 14 13 14.9 -03 12 27 T1 N 0.006181 0.060
192 MS14138+1400 14 16 16.2 13 47 29 NLS1 0.141504 0.026
193 SBS 1415+566 14 17 00.3 56 25 58 T1 N 0.149280 0.013
194 NGC 5548 14 17 59.6 25 08 13 T1 N 0.017175 0.020
195 SDSSJ14194+0139 14 19 26.3 01 39 36 T2 0.076402 0.037
196 CG 404 14 20 04.4 47 07 17 T1 N 0.070199 0.014
197 SDSS J14248+0008∗ 14 24 52.1 00 08 20 T2 0.131080 0.035
198 SBS 1426+573∗ 14 28 18.0 57 10 18 T2 0.043320 0.011
199 SDSSJ14294+4518 14 29 25.1 45 18 31 T1 N 0.074752 0.012
200 PG 1427+480∗ 14 29 43.1 47 47 26 T1 N 0.220600 0.017
201 Zw163.074 14 32 09.0 31 35 04 T1 N 0.055108 0.015
202 HE 1430-0108 14 33 15.0 -01 21 20 T1 N 0.094000 0.042
203 Zw047.107 14 34 50.7 03 38 43 T1 N 0.028646 0.039
204 MARK 474 14 34 52.4 48 39 43 T1 N 0.036222 0.033
205 TOL 1437+030 14 40 12.7 02 47 43 T2 0.029754 0.035
206 MARK 477 14 40 38.1 53 30 16 T2 0.037726 0.011
207 SDSSJ14421+3844 14 42 07.7 38 44 11 T1 N 0.145780 0.010
208 IRAS 14474+4233∗ 14 49 20.7 42 21 02 T2 0.178300 0.016
209 SDSSJ14496+4747 14 49 41.7 47 47 48 T1 N 0.075935 0.023
210 SDSSJ14503+0152 14 50 19.0 01 52 04 T2 0.069379 0.045
211 SDSSJ14548+0038 14 54 48.6 00 38 29 T1 N 0.043511 0.050
212 FIRSTJ1455+3226 14 55 19.4 32 26 01 T2 0.087438 0.016
213 SDSSJ14573+5929∗ 14 57 21.6 59 29 44 T2 0.151738 0.009
214 MARK 1392 15 05 56.6 03 42 26 T1 N 0.036135 0.047
215 HE1503+0228† 15 06 10.5 02 16 50 T1 N 0.134000 0.050
216 SDSSJ15104+0058 15 10 25.0 00 58 43 T1 N 0.072153 0.049
217 2MASSJ15134+4654† 15 13 25.9 46 54 08 T1 N 0.198943 0.029
218 IRAS 15176+5216∗ 15 19 07.5 52 06 05 T2 0.139063 0.020
219 SBS 1518+593 15 19 21.6 59 08 24 T1 N 0.078100 0.010
220 SDSSJ15216+0337† 15 21 39.7 03 37 28 T1 N 0.126354 0.044
221 NPM1G+00.0492 15 26 37.7 00 35 34 T2 0.050619 0.073
222 SDSSJ15342+3034 15 34 15.4 30 34 35 T1 N 0.093892 0.029
223 SDSSJ15356+5644 15 35 39.2 56 44 06 T1 N 0.207382 0.009
224 MARK 290 15 35 52.3 57 54 09 T1 N 0.029577 0.015
225 HS 1538+3600 15 40 04.2 35 50 50 T1 N 0.163606 0.026
226 SDSSJ15438+3631 15 43 51.5 36 31 36 T1 N 0.067228 0.020
227 NPM1G+28.0354 15 43 57.3 28 31 27 T2 0.032176 0.028
228 KISSR2022 15 46 24.0 43 17 15 T2 0.034222 0.023
229 3C 323.1∗ 15 47 43.5 20 52 16 T1 N 0.264300 0.042
230 MS 15453+0305 15 47 52.0 02 55 51 T1 N 0.098012 0.114
231 1E1602+2410 16 04 52.4 24 02 42 T1 N 0.087501 0.077
232 RXSJ16050+3305 16 05 02.5 33 05 43 T1 N 0.053267 0.033
233 SDSSJ16053+3756† 16 05 18.5 37 56 53 NLS1 0.200875 0.010
234 RXSJ16107+3303 16 10 47.7 33 03 38 T1 N 0.097308 0.017
235 NPM1G+49.0323 16 10 51.8 48 54 39 T2 0.045060 0.015
236 MCG+06.36.003 16 13 01.7 37 17 16 T1 N 0.069618 0.015
237 TON 256 16 14 13.2 26 04 16 T1 N 0.130916 0.054
238 RXSJ16181+3619 16 18 09.3 36 19 57 NLS1 0.034057 0.012
239 Zw137.078 16 18 44.9 25 39 08 T1 N 0.048160 0.049
240 MARK 699 16 23 45.9 41 04 56 T1 N 0.034167 0.010
241 SDSSJ16335+2459 16 33 32.1 24 59 05 T1 N 0.059338 0.039
242 IRASF16320+3730† 16 33 45.0 37 23 35 T2 0.174727 0.010
243 SDSSJ16365+4202 16 36 31.3 42 02 42 T1 N 0.060982 0.010
244 SDSSJ16472+3843∗ 16 47 16.7 38 43 27 T2 0.121832 0.017
245 RXSJ16480+2956 16 48 00.7 29 56 58 T1 N 0.105850 0.050
246 EXO1652.4+3930 16 54 08.1 39 25 33 NLS1 0.068900 0.018
247 RXSJ16558+2146 16 55 51.4 21 46 01 T1 N 0.153581 0.057
248 NGC 6264 16 57 16.1 27 50 59 T2 0.033947 0.065
249 SDSSJ17034+6141 17 03 28.9 61 41 09 T1 N 0.077319 0.030
250 SDSSJ17055+3340† 17 05 34.9 33 40 11 T1 N 0.125341 0.024
251 SDSSpJ17082+6015 17 08 12.3 60 15 12 NLS1 0.144552 0.022
252 SDSSpJ17121+5847∗ 17 12 07.4 58 47 54 NLS1 0.269340 0.030
253 SBS 1713+580 17 14 11.6 57 58 34 T1 N 0.092668 0.044
254 SDSSJ17271+6322† 17 27 11.8 63 22 41 T1 N 0.217615 0.031
255 IRAS 17371+5615 17 38 01.6 56 13 25 T2 0.065149 0.051
256 SDSSJ20546-0537 20 54 36.7 -05 36 59 T2 0.125021 0.058
257 SDSSJ21461-0704 21 46 11.6 -07 04 49 T1 N 0.125375 0.037
258 SDSSJ21488-0844 21 48 48.6 -08 44 49 T1 N 0.135087 0.051
259 SDSSJ21510-0837 21 51 01.2 -08 37 16 NLS1 0.121788 0.040
260 SDSSJ22025-0732 22 02 33.8 -07 32 24 T1 N 0.059405 0.033
261 SDSSJ22209-0753 22 20 55.8 -07 53 17 T1 N 0.148966 0.007
262 MARK 926 23 04 43.5 -08 41 08 T1 N 0.046860 0.042
263 RXSJ23087-0911 23 08 45.5 -09 11 23 T1 N 0.193000 0.040
264 SDSSpJ23474-0106∗ 23 47 25.3 -01 06 43 NLS1 0.182005 0.035
265 SDSSJ23569-1016 23 56 54.3 -10 16 05 T1 N 0.073267 0.032
∗ No pertenece a la muestra MC17.5
† Solo se detect´ o emisi´ on de [Ne v] λ3426
Cada espectro fue descargado del servidor del Sloan y se procedi´ o a realizar una serie de procesos
necesarios (utilizando para ello IRAF) para determinar los ﬂujos integrados de las l´ ıneas de inter´ es, los3.4. LA MUESTRA 73
Figura 3.2: Diagrama de ﬂujo que ilustra los procesos a los que fueron sometidos cada uno de los espectros seleccionados.
cuales se describen a continuaci´ on. Al descargar un espectro del Sloan se encuentra que las unidades de
ﬂujo espec´ ıﬁco (dadas en erg.cm−2 s−1 ˚ A−1) vienen multiplicadas por 1017. Por ello se utiliz´ o primera-
mente la tarea imarith para multiplicar el ﬂujo por 1 × 10−17. Posteriormente se utiliz´ o la tarea scopy
como paso intermedio para asegurar la formaci´ on de una ´ unica banda y apertura. Luego se utiliz´ o la
tarea dispcor para asegurar el intervalo de longitud de onda y evitar subsecuentes alteraciones en ella.
Los dos ´ ultimos pasos fueron necesarios para lograr una conversi´ on exitosa de formato ﬁts a formato de
texto por intermedio de la tarea wspectext, pues no se encontr´ o otro camino distinto para posibilitar dicha
conversi´ on. Pero antes de este ´ ultimo paso se hicieron dos procesos adicionales a cada espectro. El primero
consisti´ o en corregir por extinci´ on gal´ actica, utilizando para ello los mapas infrarrojos del COBE/IRAS
(Schlegel, Finkbeiner & Davis, 1998). El segundo proceso consisti´ o en corregir por expansi´ on cosmol´ ogica
para colocar el espectro en el marco de referencia en reposo. Ambos datos (E(B−V ) y z) fueron tomados
del servidor NED. Por ´ ultimo, y como ya se mencion´ o, los espectros fueron convertidos a formato de
texto para proceder a la lecturas de los ﬂujos utilizando el programa Liner (Pogge & Owen, 1993). Los
espectros no fueron sometidos a correcci´ on por enrrojecimiento intr´ ınseco. En la ﬁgura 3.2 se muestra
esquem´ aticamente el proceso que se acaba de describir.
La tabla 3.2 contiene los valores de los ﬂujos integrados para las siguientes l´ ıneas: [Nev] λ3426, [O ii]
λ3727, [Neiii] λ3869, [Oiii] λ5007, [Fevii] λλ5721,6087, [Oi] λ6300, [Fex] λ6374, Hα, [Sii] λλ6717,6731
y [Fexi] λ7892. Para algunos objetos con suﬁciente corrimiento al rojo fue posible detectar la l´ ınea [Nev]
λ3426 que conforma un doblete con la de [Nev] λ3346.7
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Tabla 3.2: Flujos de las principales l´ ıneas de emisi´ on. Los flujos est´ an dados en unidades de 10−15
erg. cm−2s−1.
ID Galaxia [Ne v] [O ii] [Ne iii] [O iii] [Fe vii] [Fe vii] [O i] [Fe x] Hα del. [S ii] [S ii] [Fe xi]
λ3426 λ3727 λ3869 λ5007 λ5721 λ6087 λ6300 λ6374 λ6364 λ6717 λ6731 λ7892
1 2MASSJ00070+1554 † 4.78±0.18 1.52±0.20 20.31±0.12 0.17±0.16 0.26±0.10 1.09±0.14       12.26±0.12 3.82±0.12 3.47±0.14      
2 SDSSJ00127-0847 1.57±1.22 0.47±0.28 1.59±0.52 4.36±0.30 0.46±0.20 0.62±0.56             7.54±0.72             †
3 SDSSpJ00326-0100 † 1.25±0.24 0.38±0.18 2.50±0.10 0.29±0.24 0.47±0.26 0.24±0.08       4.22±0.10 0.64±0.08 0.55±0.08      
4 VIIIZw36 † 9.22±0.58 2.92±0.40 35.78±0.28 0.28±0.26 0.33±0.12 2.03±0.14       11.53±0.14 4.08±0.18 3.45±0.18      
5 SDSSJ00454+0042 † 3.84±0.28 1.32±0.22 15.25±0.26 0.42±0.20 0.32±0.16 0.54±0.12 0.30±0.18 4.24±0.10 1.29± 0.10 1.27±0.12      
6 MARK1146 † 1.01±0.38 1.08±0.58 13.42±0.72 1.38±0.58 1.67±0.60 0.87±0.64       2.59±0.10 1.91±0.10 1.31±0.34      
7 IIZw1 † 9.93±0.76 6.65±0.76 55.62±0.56 1.11±0.34 2.21±0.48 2.96±0.40 0.16±0.14 25.40±0.22 6.67±0.42 4.76±0.28      
8 SDSSJ01389+1321 0.83±0.34 0.89±0.26 0.79±0.30 6.79±0.28 0.33±0.40 0.46±0.58 0.25±0.30       4.16±0.08 0.64±0.26 0.53±0.16 †
9 SDSSJ01428-1008 † 0.23±0.16 0.23±0.16 2.76±0.42 0.33±0.22 0.37±0.20 0.12±0.10 0.64±0.24 11.66±0.66 0.35±0.16 0.20±0.06      
10 SDSSJ01537-0857 0.46±0.18 6.83±0.34 0.94±0.26 11.25±0.18             1.09±0.24       13.59±0.20 2.56±0.26 2.19±0.26      
11 SDSSJ01555-0857 1.60±0.48 1.92±0.42 1.79±0.46 10.72±0.20             0.71±0.16       8.56±0.11 1.96±0.22 1.52±0.18      
12 UM384 0.38±0.28 0.33±0.24 0.45±0.36 2.99±0.50                         4.23±0.40             †
13 KUV02032-0922 1.43±0.60 0.82±0.44 1.10±0.86 4.20±0.18 0.57±0.32 0.62±0.36             2.73±0.30 0.64±0.20 0.38±0.14      
14 SDSSJ02129+1406 † 1.53±0.32 1.57±0.38 8.17±0.40 0.64±0.38 0.86±0.44 0.46±0.22       3.78±0.26 1.00±0.22 0.85±0.16      
15 KUG0301+002 † 1.96±0.38 0.79±0.36 6.08±0.18 0.52±0.32 0.51±0.26 0.71±0.28 0.62±0.16 21.05±0.30 0.83±0.16 0.71±0.14 0.46±0.32
16 SDSSJ03393-0548 † 6.23±0.24 2.43±0.22 28.95±0.14 0.25±0.08 0.51±0.18 0.98±0.08       12.27±0.08 2.43±0.10 2.05±0.10      
17 FBS0732+396 1.58±0.50 5.51±0.70 5.07±0.90 40.17±0.50 0.59±0.22 1.14±0.46 2.48±0.72 2.59±0.76 94.33±0.88 5.04±0.58 4.07±0.56      
18 SDSSJ07372+3131 † 7.63±0.36 3.79±0.28 42.80±0.46 1.07±0.40 1.17±0.22 2.24±0.22 0.53±0.32 12.64±0.16 3.81±0.16 4.34±0.16 0.09±0.08
19 RXSJ07424+4656 1.54±0.50 0.58±0.46 1.11±0.42 6.67±0.16 0.36±0.22 0.66±0.22 0.55±0.24 0.76±0.32 4.70±0.24 0.57±0.22 0.38±0.12 †
20 RXSJ07491+4510 3.78±0.56 4.95±0.36 4.45±0.56 30.07±0.22       0.34±0.18 1.03±0.22       13.75±0.30 2.73±0.22 2.18±0.24 †
21 SDSSJ07510+2914 1.86±0.96 3.09±0.68 2.98±1.28 14.37±0.60             1.03±0.32       32.81±0.42 1.73±0.26 1.53±0.26      
22 HS0749+1943 7.23±1.44 47.89±1.26 15.48±1.34 113.10±0.82 1.19±0.66 1.21±0.58 12.91±0.70       32.60±0.54 27.62±0.78 21.85±0.78      
23 MARK382 † 3.36±0.38 1.72±0.26 19.65±0.26 1.28±0.72 1.03±0.50 0.54±0.12 1.32±0.44 11.03±0.36 1.92±0.18 1.53±0.16      
24 SBS0755+509 † 32.74±1.30 29.50±1.86 310.90±0.49⋆ 1.89±0.72 3.50±0.68 17.73±0.50 5.58±0.78 47.95±0.42 13.65±0.36 19.75±0.46      
25 SDSSJ08056+2610 † † 1.63±0.28 10.74±0.24 0.60±0.28 0.46±0.22 0.36±0.12       3.12±0.16 0.85±0.14 0.88±0.14      
26 RXSJ08150+5253 1.67±0.70 1.20±0.72 1.36±0.86 9.87±0.44 0.49±0.40 0.79±0.42 0.48±0.20       9.18±0.34 2.24±0.52 0.86±0.22      
27 MCG+08.15.056 † †       23.42±0.44 0.77±0.30 0.95±0.44 1.29±0.26       23.39±0.30 5.29±0.30 4.93±0.26      
28 NPM1G+30.0129 † 18.19±0.76 6.47±0.74 85.16±4.14 0.89±0.50 1.55±0.70 2.84±0.24 1.41±0.36 34.74±0.28 5.00±0.26 4.96±0.24 0.50±0.14
29 SDSSJ08295+0812 3.36±0.60 3.79±0.40 2.34±0.44 15.82±0.22 0.66±0.30 0.98±0.28 0.99±0.22       6.82±0.22 2.47±0.26 1.76±0.20      
30 RXSJ08307+3405 † 3.84±0.44 2.90±0.36 25.51±0.24 0.79±0.26 1.25±0.22 1.09±0.20 1.44±0.24 24.04±0.30 2.28±0.22 1.95±0.20 0.29±0.20
31 RXSJ08320+4614 † 0.83±0.28 0.70±0.20 4.08±0.24 0.99±0.38 0.40±0.12       1.18±0.48 7.90±0.28 0.43±0.18 0.45±0.14 0.40±0.32
32 CBS 74 † 8.05±0.62 5.54±0.78 42.84±0.38 1.59±0.38 0.88±0.34 4.27±0.28       13.55±0.28 7.41±0.28 7.04±0.32      
33 SDSSJ08353+5240 2.73±0.36 5.49±0.44 2.89±0.48 19.08±0.42 0.37±0.28 0.42±0.34 1.35±0.16       7.41±0.18 2.82±0.18 1.70±0.12      
34 SDSSJ08362+5212 † 6.14±0.44 1.88±0.52 14.22±0.24 0.48±0.28 0.42±0.30 0.69±0.14       20.09±0.20 3.86±0.12 3.24±0.10      
35 NPM1G+48.0114 † 4.32±0.46 3.65±0.34 24.58±0.30 1.07±0.28 1.38±0.30 0.90±0.16 0.38±0.16 15.43±0.38 1.83±0.18 1.55±0.16 0.47±0.32
36 4C29.30 † 4.50±0.38 1.09±0.30 20.67±0.20 0.25±0.18 0.36±0.26 1.22±0.22       9.93±0.22 3.82±0.36 2.31±0.28      
37 RXSJ08404+0333 † 1.14±0.42 3.24±0.58 13.51±0.20 0.75±0.28 1.39±0.36 0.51±0.20 0.68±0.18 37.38±0.30 0.93±0.18 0.75±0.14      
38 SDSSJ08415+0101 † 13.13±0.30 4.98±0.24 67.67±0.14 0.24±0.10 0.60±0.16 1.90±0.20       22.91±0.14 4.35±0.18 3.85±0.20      
39 RXSJ08420+4018 1.30±0.82 0.77±0.52 0.90±0.76 6.67±0.52 0.38±0.26 0.95±0.54 0.59±0.36       4.68±0.40                  
40 FIRSTJ0842+4025 † 4.65±0.30 2.41±0.30 36.02±0.20⋆ 0.98±0.44 1.67±0.46 0.90±0.16 0.45±0.24 12.62±0.20 2.22±0.14 1.91±0.16 0.28±0.12
41 SBS0839+541 2.01±0.30 6.04±0.48 3.87±0.36 31.94±0.34             1.90±0.54       18.14±0.70 2.66±0.90 2.32±0.90 †
42 CG 218 † 19.16±0.42 4.48±0.32 57.99±0.24 0.50±0.28 0.91±0.24 5.96±0.24       24.31±0.22 10.17±0.28 8.46±0.28      
43 SDSSJ08526+0512 0.56±0.24 0.28±0.22 0.44±0.20 1.83±0.12 0.08±0.10 0.08±0.10             4.44±0.50             †
44 RXSJ08547+4019 1.93±1.06 2.45±0.46 1.18±0.92 7.58±0.50 0.11±0.08 0.19±0.14 0.51±0.20       7.24±0.16 1.67±0.18 1.32±0.18      
45 SDSSJ08576+0528 † 1.10±0.32 1.00±0.34 5.88±0.24 0.87±0.40 0.95±0.48 0.76±0.56       9.49±0.70 1.29±0.46 0.93±0.32      
46 SDSSJ09052+4151 0.99±0.34 0.88±0.28 0.92±0.44 3.08±0.26 0.32±0.18 0.38±0.24 0.28±0.22       0.91±0.16 0.72±0.20 0.56±0.16 †
47 PG0906+48 2.75±0.96 1.84±0.94 2.89±1.20 16.62±0.50 0.90±0.58 1.49±0.60 1.18±0.48       15.72±0.52 1.76±0.40 1.52±0.40      
48 IRAS09104+4109 4.34±0.32 13.60±0.26 6.34±0.32 86.94±0.30 0.88±0.52 1.54±0.40 3.03±0.34       † † † †
49 SBS0915+556 † 23.37±0.38 11.67±0.32 169.17±0.28 0.94±0.14 1.46±0.18 3.82±0.22 0.43±0.12 62.70±0.50 7.95±0.22 6.56±0.20      
50 MARK106 2.54±0.76 4.03±0.78 2.68±0.76 24.24±0.32 0.61±0.42 0.37±0.24 1.17±0.38       29.25±0.58 3.63±0.48 2.36±0.36      
51 3C 219 1.62±0.62 3.51±0.28 0.99±0.24 9.88±0.28 0.16±0.20 0.30±0.30 3.48±0.38       5.48±0.32 1.41±0.18 1.46±0.22 †
52 SDSSJ09246+5607 † 1.87±0.56 1.33±0.46 7.02±0.44 1.03±0.46 1.97±0.84       0.44±0.32 20.40±0.36 0.76±0.20 0.67±0.20      
53 MARK110 † 34.55±0.40 16.70±0.34 137.80±0.38 1.63±0.30 2.01±0.20 13.20±0.20 1.55±0.26 72.76±0.68 11.44±0.20 9.98±0.20 0.66±0.22
54 SDSSJ09273+0609 † 1.82±0.48 0.68±0.48 7.68±0.34 0.43±0.44 1.10±0.66 0.45±0.24       5.71±0.22 1.32±0.22 1.05±0.16      
55 SBS0933+511 † 1.03±0.54 0.39±0.38 5.44±0.36       0.90±0.74 0.31±0.26       12.68±0.36 0.68±0.28 0.63±0.28      
56 MARK707 † 5.29±0.50 3.27±0.48 28.67±0.22 1.17±0.42 2.20±0.40 0.82±0.14 1.24±0.36 32.30±0.48 2.11±0.14 1.76±0.14 0.75±0.64
57 HS0934+3259 1.72±0.82 1.44±0.36 1.88±0.84 8.92±0.58 0.76±0.48 1.18±0.52 1.01±0.44 0.58±0.44 6.04±0.47 3.11±0.36 2.21±0.36      
58 3C223.0 2.71±0.18 11.82±0.24 3.25±0.20 41.11±0.32 0.27±0.14 0.40±0.14 2.42±0.16 0.66±0.18 11.39±0.24 4.19±0.36 2.09±0.22      
59 SDSS J09408+5927 1.10±0.24 1.84±0.38 0.80±0.26 8.82±0.20 0.33±0.30 0.20±0.16 0.20±0.08       3.93±0.14 1.04±0.14 1.08±0.16      
60 RXS J09475+1005 10.79±1.86 6.15±1.06 3.93±1.06 32.63±0.62 1.23±0.46 2.10±0.48 1.23±0.28 3.81±0.96 57.07±0.82 3.42±0.34 2.27±0.24      
61 3C227 † 3.30±0.44 3.55±0.64 32.34±0.40 0.70±0.44 0.95±0.42 2.95±0.88       30.87±0.72 7.30±0.70 3.17±0.40      
62 NPM1G+40.0197 † 1.42±0.30 1.22±0.32 9.51±0.26 0.70±0.38 0.54±0.30 0.40±0.16       5.02±0.18 1.15±0.18 1.14±0.20      
63 CG 49 † 5.28±0.42 1.63±0.34 18.42±0.30 0.33±0.18 0.45±0.16 0.58±0.16 0.35±0.12 7.75±0.22 2.58±0.20 2.19±0.20      
64 KUV09587+3549 0.60±0.22 0.80±0.28 0.67±0.20 5.35±0.14 0.21±0.16 0.43±0.12 0.20±0.08       16.70±0.46 0.48±0.22 0.26±0.10      
65 3C234.0 11.71±0.48 11.33±0.54 11.57±0.54 137.46±0.42 1.15±0.30 2.33±0.40 2.25±0.34 0.73±0.22 40.40±0.28 4.04±0.40 3.31±0.34 †
66 SDSSJ10067+4122 3.15±1.04 4.85±0.54 2.39±0.44 19.85±0.50 0.47±0.26 0.56±0.32 1.12±0.48       11.18±0.88 3.39±0.58 2.69±0.58      
67 CSO247 † 1.61±0.32 0.92±0.26 8.32±0.48 0.52±0.44 1.01±0.40 0.50±0.52       28.40±0.46 1.00±0.50 0.97±0.42      
68 SDSSJ10126+1017 † 5.95±0.52 3.46±0.58 28.47±0.58 0.62±0.44 0.58±0.44 1.82±0.40       16.29±0.22 4.48±0.32 3.76±0.28      
69 TON1187 † 3.87±1.12 9.89±1.5 52.61±0.60 2.33±0.66 3.52±0.70 2.26±0.90 3.87±0.88 25.39±0.36 2.82±0.48 2.63±0.54 2.38±1.40
70 SDSSJ10141+4223 † 1.32±0.44 1.08±0.48 8.63±0.50 0.49±0.28 0.68±0.30 0.47±0.26       1.83±0.12 0.99±0.20 0.76±0.20      3
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Tabla 3.2 continuaci´ on
ID Galaxia [Ne v] [O ii] [Ne iii] [O iii] [Fe vii] [Fe vii] [O i] [Fe x] Hα del. [S ii] [S ii] [Fe xi]
λ3426 λ3727 λ3869 λ5007 λ5721 λ6087 λ6300 λ6374 λ6364 λ6717 λ6731 λ7892
71 SDSS J10156+0054 4.39±0.30 19.39±0.44 4.63±0.34 38.65±0.22 0.49±0.16 0.73±0.18 2.05±0.18 0.33±0.10 14.31±0.20 4.71±0.22 3.75±0.22 0.56±0.26
72 RXSJ10167+4210 † 4.36±1.10 2.07±0.92 17.68±0.48 1.08±0.52 1.29±0.76 0.84±0.26       42.88±0.36 4.11±0.30 3.21±0.28      
73 SDSSJ10168+0028 † 8.24±0.32 2.95±0.28 30.67±0.20 0.24±0.12 0.51±0.10 0.83±0.18       8.23±0.18 2.43±0.22 1.38±0.14      
74 HS1015+3737 † 6.91±0.34 3.96±0.30 39.24±0.26 0.34±0.12 0.56±0.14 1.51±0.16 0.27±0.12 11.11±0.14 2.25±0.18 2.34±0.18      
75 FIRSTJ1018+3436 † 4.67±0.28 2.12±0.28 21.32±0.34 0.37±0.24 0.97±0.34 0.77±0.26       15.90±2.52 2.28±0.24 1.84±0.24      
76 MARK141 † 5.69±0.40 2.18±0.44 22.01±0.76 0.90±0.44 1.34±0.54 1.11±0.46 1.39±0.56 21.62±0.36 4.69±0.52 3.89±0.48      
77 PG1016+336 † † 1.37±0.60 2.39±0.32 0.67±0.38 1.09±0.38             99.07±1.40 0.53±0.30 0.43±0.32      
78 RXSJ10236+5233 3.14±1.14 1.08±0.40 1.80±1.24 3.52±0.46                         16.53±0.32 0.71±0.14 0.53±0.14      
79 MARK142 † 5.64±1.60 2.91±1.56 15.61±0.78 0.81±0.32 1.00±0.44 0.92±0.50       14.56±0.40 3.34±0.24 2.68±0.24      
80 RXSJ10270+3908 3.10±0.66 2.77±0.44 1.93±0.44 17.61±0.26 0.38±0.32 0.70±0.48 0.68±0.18       16.20±0.32 1.80±0.22 1.41±0.18      
81 RXSJ10286+6302 † 1.19±0.26 1.34±0.28 10.71±0.20 0.30±0.14 0.31±0.20 0.40±0.14       95.10±0.30 0.99±0.18 0.84±0.20      
82 SDSSJ10294+1408 † 2.35±0.50 1.29±0.54 8.68±0.34 0.88±0.50 0.82±0.58 1.01±0.34       7.39±0.28 1.76±0.34 1.50±0.30      
83 RXSJ10297+4019 † 1.70±0.16 1.16±0.14 12.89±0.26 0.47±0.16 0.88±0.22 0.58±0.38       3.66±0.18 1.28±0.30 0.85±0.20      
84 SDSSJ10313+6414 1.29±0.54 2.20±0.36 1.14±0.36 12.07±0.16 0.22±0.10 0.26±0.10 0.53±0.12       4.79±0.12 0.98±0.14 0.95±0.14      
85 MRK34 † 100.50±0.92 31.85±0.58 424.91±1.02 1.16±0.42 3.78±0.76 17.28±0.72       131.90±0.48 53.82±0.54 40.02±0.44      
86 KUG1031+398 † 4.51±0.58 1.99±0.54 20.97±0.22⋆ 0.32±0.28 0.29±0.16♦ 1.80±0.40 5.22±0.28 10.09±0.18 2.15±0.24 2.01±0.24 3.01±0.34
87 RXSJ10407+3300 † 2.52±1.44 2.31±0.52 19.12±0.46 1.01±0.54 1.19±0.30 0.77±0.26       14.68±0.32 1.69±0.32 1.36±0.20      
88 Zw212.045 † 2.01±0.32 0.95±0.36 12.20±0.48 0.48±0.34 0.76±0.38 0.53±0.28       6.21±0.36 1.59±0.28 1.36±0.22      
89 NGC3362 † 18.84±0.58 5.15±0.60 53.09±0.62 0.88±0.32 0.73±0.26 3.86±0.38       24.34±0.42 10.03±0.36 9.79±0.34      
90 MS10470+3537 0.64±0.38 1.40±0.58 1.20±0.38 5.08±0.16             0.49±0.20       3.48±0.20 0.76±0.26 0.65±0.18      
91 SDSSJ10501+1132 5.91±1.24 5.54±0.86 6.11±1.56 37.21±0.78 0.71±0.40 1.79±0.66 1.28±0.34       42.90±0.92 4.03±0.44 2.26±0.28      
92 RXSJ10539+6612 1.54±0.66 0.85±0.44 0.69±0.50 3.97±0.22 0.09±0.10 0.41±0.36 0.12±0.08       5.37±0.12 0.83±0.16 0.72±0.16      
93 SBS1055+605 1.95±1.04 0.93±0.52 1.27±0.62 9.48±0.48       0.48±0.22 0.33±0.16 0.94±0.52 6.27±0.30 0.65±0.18 0.57±0.22      
94 TOL1059+105 † 13.58±0.36 8.75±0.24 92.80±0.18 0.66±0.36 0.72±0.24 2.26±0.18       26.10±0.16 4.01±0.20 3.74±0.20      
95 RXSJ11056+5851 2.46±0.82 3.44±0.66 2.04±1.00 11.45±1.89 0.45±0.26 1.04±0.36 0.55±0.30 1.32±0.38 16.92±0.68 3.59±0.52 1.23±0.24 †
96 SDSSJ11056+0202 † 0.75±0.32 0.96±0.28 7.43±0.46 0.64±0.30 0.93±0.46             1.07±0.10 1.17±0.32 0.87±0.26      
97 SDSSJ11072+0804 0.57±0.42 1.43±0.36 1.61±0.62 4.89±0.36             0.98±0.54       6.66±0.38 1.30±0.26 1.65±0.40 †
98 ZW067.027 † 1.39±0.58 0.57±0.36 6.59±0.28 0.60±0.36 0.65±0.46 0.52±0.24 1.02±0.34 3.62±0.16 1.00±0.20 1.09±0.22      
99 RXSJ11126+4541 2.03±0.62 2.01±0.52 1.37±0.84 9.20±0.48 0.35±0.30 0.53±0.32 0.47±0.24 0.82±0.36 23.75±0.20 0.75±0.16 0.57±0.12      
100 PG1114+445 4.27±1.58 3.53±1.16 3.23±1.28 32.86±2.02 1.37±0.88 2.07±1.04 2.26±0.96       21.06±0.54 6.79±0.40 5.54±0.40      
101 MCG+10.16.111 † 2.18±0.70 1.82±0.30 12.12±0.24 0.76±0.26 0.98±0.34 0.57±0.12 0.61±0.16 2.99±0.12 1.07±0.14 1.05±0.14 0.18±0.16
102 SDSS J11278+0203 0.36±0.14 1.45±0.22 0.45±0.18 4.45±0.18 0.07±0.04 0.04±0.03 0.27±0.10       2.90±0.10 0.69±0.10 0.68±0.12      
103 SBS1125+581 † 5.44±0.62 2.17±0.58 14.82±0.60 0.77±0.54 1.12±0.78 1.21±0.40 2.22±0.88 18.94±0.26 3.50±0.40 3.18±0.38 0.45±0.30
104 SDSSJ11286+6335 2.66±0.68 2.71±0.50 1.34±0.50 9.55±0.24 0.16±0.10 ‡ 0.56±0.10 0.91±0.28 10.82±0.08 2.18±0.10 1.83±0.10      
105 SBS1126+516 1.36±0.54 7.01±0.22 2.61±0.72 9.02±0.20             0.61±0.14       14.20±0.20 1.94±0.14 1.63±0.14 †
106 MARK1447 † 1.56±0.24 1.40±0.32 6.81±0.16 0.27±0.24 0.46±0.20 0.35±0.18       8.43±0.18 1.60±0.24 1.27±0.22      
107 RXSJ11343+0411 † 1.28±0.40 1.67±0.60 10.39±0.28 0.87±0.44 0.81±0.50 0.60±0.34 0.60±0.38 12.23±0.46 1.57±0.34 1.11±0.26      
108 Q1134+0156 1.30±0.80 1.42±0.56 1.33±0.72 7.25±0.40             0.84±0.30       5.11±0.26 1.79±0.28 2.77±0.44 †
109 RXSJ11376+1039 5.44±2.18 1.78±1.60 2.14±1.84 7.50±0.48 0.67±0.56 1.34±0.68 0.39±0.24 2.20±0.78 33.64±0.78             †
110 MCG+06.26.012 † 2.07±0.38 1.49±0.32 11.89±0.24 0.92±0.38 0.77±0.18 0.65±0.12 1.05±0.22 56.36±0.56 1.30±0.14 0.96±0.12 0.59±0.32
111 SDSSJ11401+1029 1.66±0.50 2.26±0.56 1.93±0.42 16.27±0.32 0.52±0.38 0.64±0.18 0.52±0.28       21.95±0.68 1.25±0.34 1.02±0.34      
112 A1-125 † 0.78±0.30 0.79±0.42 4.20±0.20 0.25±0.15 0.58±0.20             30.49±0.44 0.43±0.12 0.39±0.14      
113 CG1453 1.54±0.54 0.67±0.38 0.99±0.46 5.04±0.36 0.58±0.26 1.07±0.48             7.07±0.58 0.74±0.24 0.56±0.18      
114 UM449 † 1.41±0.20 1.20±0.28 9.08±0.16 1.01±0.40 0.67±0.10 0.30±0.08 1.93±1.60 28.75±0.84 0.78±0.10 0.69±0.10      
115 RXJ11437+1128 1.41±0.48 3.82±0.28 1.31±0.32 10.84±0.20 0.24±0.14 0.49±0.22 0.70±0.14 0.23±0.10 7.65±0.10 1.81±0.12 1.49±0.14      
116 NGC3855 † 5.69±0.54 6.08±0.64 62.91±0.74 1.52±0.42 1.40±0.36 2.69±0.48       16.43±0.72 2.46±0.20 3.29±0.30      
117 SDSS J11457+0241 1.66±0.26 2.64±0.32 1.15±0.22 13.39±0.16 0.23±0.18 0.29±0.22 0.67±0.16       4.23±0.10 1.32±0.16 1.27±0.16      
118 SDSSJ11458+0142 † 5.24±0.34 3.17±0.36 26.68±0.32 0.72±0.38 0.93±0.30 2.11±0.30       8.77±0.16 2.37±0.20 2.04±0.18      
119 1WGAJ1145.9+4613 1.95±0.58 1.30±0.30 1.68±0.48 8.63±0.26 0.39±0.32 0.65±0.38 0.71±0.16 0.45±0.22 19.12±0.52 0.94±0.18 0.83±0.20      
120 RXSJ11479+0902 † 4.09±0.78 6.26±0.64 44.55±0.42 1.30±0.30 1.18±0.24 2.77±0.30 1.59±0.34 17.82±0.36 3.39±0.46 2.20±0.32      
121 Q1147+0025 0.45±0.22 0.50±0.24 0.37±0.26 1.55±0.12       0.28±0.16             2.47±0.14 0.22±0.08 0.22±0.06      
122 HE1149-0313 † 3.62±0.92 2.37±0.76 20.38±0.40 0.70±0.38 0.51±0.18 1.03±0.34 0.66±0.22 4.98±0.22 1.99±0.30 1.56±0.24      
123 SDSSJ11536+1017 8.17±1.00 6.01±0.70 6.63±0.72 41.48±0.50 1.34±0.56 1.69±0.50 1.56±0.30       25.70±0.48 2.45±0.34 1.71±0.26      
124 SDSSJ11555+1252 0.74±0.56 1.40±0.54 1.50±0.72 5.47±0.52                                                
125 SDSSJ12001+1001 † 2.90±0.50 3.44±0.52 23.60±0.46 1.23±0.40 1.47±0.42 0.97±0.30 2.20±0.58 11.95±0.34 1.53±0.26 1.52±0.28      
126 MARK1310 † † 9.53±0.54 76.47±0.42 1.44±0.34 2.28±0.62 3.59±0.26 1.31±0.28 31.13±0.38 5.28±0.26 5.69±0.28 0.43±0.36
127 UM472 † 4.01±0.48 2.70±0.56 20.18±0.42 0.58±0.30 0.91±0.48 0.89±0.22       8.68±0.32 2.39±0.26 1.73±0.20      
128 SDSSJ12059+4959 † 10.06±0.54 3.92±0.30 40.76±0.30 1.00±0.30 1.30±0.38 1.02±0.36 0.91±0.28 15.10±0.16 1.81±0.30 1.52±0.24      
129 RXSJ12095+3224 0.85±0.24 4.42±0.28 1.80±0.30 14.10±0.24 0.32±0.18 0.58±0.26 1.18±0.18 0.54±0.22 20.28±0.28 2.25±0.22 1.77±0.22      
130 SDSSJ12103+0154 1.16±0.78 0.96±0.52 0.50±0.34 4.77±0.24 0.19±0.16 0.26±0.24             2.10±0.42 0.57±0.26 0.78±0.40      
131 RXSJ12137+4227 † 4.51±0.78 2.41±0.90 29.69±1.14 0.53±0.40 1.74±0.68 2.25±0.52       23.04±0.52 3.45±0.42 2.29±0.32      
132 1AXG J121359+1404 0.73±0.46 0.40±0.20 0.55±0.34 2.02±0.22       0.13±0.11 0.20±0.12       1.12±0.26                  
133 SBS1213+549A 2.96±2.02 2.89±0.52 3.24±1.74 11.53±0.78             1.57±0.48       27.90±0.34 1.87±0.30 1.65±0.36      
134 MS12143+3811 † 4.55±0.24 1.00±0.24 8.86±0.14 0.12±0.08 0.15±0.06 0.68±0.14       19.83±0.30 2.56±0.14 2.33±0.12      
135 MARK202 † † 2.49±0.72 16.85±0.44 1.02±0.46 0.95±0.24 0.63±0.24 1.68±0.56 18.39±0.22 3.62±0.30 2.65±0.28 1.04±0.36
136 KISSR1285 † 5.35±0.30 2.19±0.20 27.18±0.18 0.44±0.38 0.39±0.32 0.86±0.18       8.76±0.14 2.43±0.14 2.38±0.12      
137 RXSJ12231+4744 2.80±0.88 0.98±0.22 1.29±0.65 5.33±0.40 0.41±0.30 0.37±0.30 0.19±0.10       10.62±0.34 0.50±0.16 0.39±0.14      
138 4C54.27 2.32±0.38 5.67±0.28 2.03±0.26 23.17±0.26 0.26±0.20 0.47±0.24 1.13±0.24       10.98±0.30 3.63±0.32 1.99±0.20      
139 MARK50 † † 3.27±0.72 10.87±0.58 0.74±0.44 1.16±0.60 2.02±0.66 2.91±0.94 15.53±0.66 2.95±0.52 2.78±0.60 0.77±0.28
140 SBS1221+585 † † 1.92±0.24 17.32±0.16 0.38±0.18 0.26±0.10 0.84±0.14 0.45±0.16 11.64±0.12 0.69±0.12 0.80±0.14 0.10±0.08
141 SDSSJ12239-0233 0.37±0.26 2.83±0.22 0.54±0.14 7.15±0.18             0.48±0.18       5.77±0.28 1.72±0.26 1.23±0.26 †
142 SDSSJ12255-0247 0.91±0.62 0.98±0.32 1.45±0.92 4.48±0.30             0.18±0.10       14.15±0.58 0.82±0.20 0.51±0.16 †7
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Tabla 3.2 continuaci´ on
ID Galaxia [Ne v] [O ii] [Ne iii] [O iii] [Fe vii] [Fe vii] [O i] [Fe x] Hα del. [S ii] [S ii] [Fe xi]
λ3426 λ3727 λ3869 λ5007 λ5721 λ6087 λ6300 λ6374 λ6364 λ6717 λ6731 λ7892
143 NGC4388 † † 38.20±0.50 606.76±1.92 2.75±0.66 4.42±0.72 40.80±0.82       281.10±0.56 73.06±0.56 86.91±0.68      
144 NGC4395 † † 35.36±0.28 334.70±0.18 0.69±0.26 0.98±0.24 34.07±0.18       125.29±0.16 24.71±0.08 30.72±0.08      
145 2E1227+1403 † 1.14±0.26 0.49±0.24 4.61±0.16       0.33±0.15 0.15±0.06       1.23±0.10 0.44±0.10 0.50±0.10      
146 1E12287+123 0.40±0.22 0.97±0.42       2.65±0.24 0.27±0.22 0.30±0.20 0.25±0.20 0.44±0.28 14.36±0.34 0.75±0.16 0.61±0.14      
147 RXSJ12325+0603 † 0.98±0.24 0.77±0.34 5.47±0.18 0.46±0.26 0.65±0.18 0.27±0.08 0.84±0.30 6.03±0.20 0.92±0.12 0.76±0.12      
148 SDSSJ12326+6624 † 3.07±0.40 1.14±0.42 10.22±0.40 1.79±0.76 2.58±0.92             24.67±0.76 2.31±0.36 1.70±0.30      
149 Q1232+6234 0.73±0.38 4.35±0.34 0.79±0.44 5.98±0.22             0.51±0.12       13.12±0.12 2.39±0.10 1.99±0.10      
150 MCG+08.23.067 † 5.83±0.88 1.61±0.72 15.83±0.28 0.32±0.18 0.30±0.16 1.41±0.20       5.69±0.12 3.40±0.24 2.66±0.22      
151 IC3599 † † 3.15±0.44 18.75±0.30 1.06±0.34 1.87±0.40 0.56±0.22 0.19±0.14 13.84±0.26 1.47±0.22 1.12±0.20 0.23±0.20
152 WAS61 † 12.77±0.80 6.29±0.70 91.21±0.92 1.21±0.84 2.23±0.96 3.88±0.62       133.00±0.84 7.77±0.30 6.98±0.30      
153 SDSSJ12451-0321 † 7.15±0.30 2.86±0.22 38.91±0.18 0.64±0.26 0.76±0.42 1.32±0.12       14.84±0.16 4.23±0.16 3.47±0.14      
154 PG1244+026 † 4.68±0.94 1.98±0.80 20.51±0.28       1.24±0.38 1.11±0.22 1.95±0.36 31.18±0.30 2.34±0.24 1.91±0.20 1.58±0.50
155 SDSSJ12507-0249 † 1.63±0.50 0.97±0.44 7.88±0.44 1.12±0.56 1.44±0.48 0.18±0.14 1.17±0.66 6.05±0.40 0.97±0.34 0.82±0.30      
156 MARK236 † 1.78±0.64 1.94±0.46 11.56±0.38 0.95±0.26 1.24±0.30 0.74±0.22 1.38±0.42 4.89±0.20 1.53±0.26 1.30±0.24 0.33±0.36
157 XCOM † 2.34±0.66 1.35±0.68 13.83±0.26 0.47±0.18 0.69±0.26 0.88±0.14       12.34±0.24 1.67±0.16 1.23±0.14      
158 SBS1258+569 † 2.13±0.34 2.28±0.30 11.26±0.24 1.31±0.20 1.95±0.18 0.79±0.10 1.41±0.22 45.36±0.40 0.67±0.14 0.77±0.16 0.85±0.18
159 SDSSJ13028+0253 † 1.23±0.34 0.90±0.34 6.01±0.30 1.02±0.38 0.44±0.20 0.33±0.16 0.41±0.28 2.02±0.10 0.43±0.12 0.53±0.16      
160 RXSJ13042+0205 2.81±1.16 0.64±0.54 3.16±1.80 4.02±0.62                         13.74±0.42             †
161 MARK64 2.40±1.12 1.22±0.54 1.30±0.70 7.21±0.60 0.39±0.35 0.51±0.44 0.74±0.40       8.41±0.54             †
162 RXSJ13071+3945 † 1.08±0.30 0.74±0.30 3.89±0.16 0.47±0.22 0.57±0.18 0.14±0.08 0.57±0.30 10.69±0.34 0.48±0.10 0.40±0.12      
163 SDSS J13097+0148 1.13±0.30 4.30±0.32 1.19±0.32 9.19±0.16 0.30±0.18 0.17±0.14 0.68±0.20       6.31±0.24 2.13±0.26 1.63±0.24      
164 SDSSJ13115+1424 † 3.37±0.64 2.22±0.52 20.95±0.28 0.66±0.26 1.36±0.30 0.61±0.18 1.68±0.90 25.30±0.24 1.63±0.22 1.33±0.22 0.29±0.22
165 PG1309+355 8.48±3.54 4.11±2.44 7.80±2.90 45.96±1.78 0.64±0.60 0.91±0.56 2.07±1.14       32.68±1.08             †
166 SDSSJ13130-0210 † 2.42±0.56 1.88±0.56 11.67±0.20 0.53±0.22 0.70±0.32 0.91±0.20       8.27±0.42 1.49±0.18 1.55±0.20      
167 NPM1G+42.0343 † 2.85±0.58 0.90±0.50 7.14±0.44 0.44±0.40 0.62±0.50 0.38±0.32 0.60±0.44 15.78±0.22 1.87±0.22 1.61±0.20 0.37±0.30
168 IRAS13144+4508 † 9.24±0.26 7.63±0.28 61.56±0.18⋆ 2.32±0.36 4.34±0.44 1.62±0.14 0.48±0.12 33.90±0.28 3.94±0.14 3.18±0.12 0.31±0.16
169 RXSJ13199+5235 † 1.80±0.20 0.84±0.16 7.01±0.10 0.15±0.10 0.29±0.10 0.60±0.08 0.41±0.08 5.86±0.08 0.83±0.06 0.70±0.06 0.74±0.30
170 SBS 1320+551 † 20.28±1.56 10.33±1.74 87.77±1.74 0.60±0.38 0.88±0.74 5.46±0.64       28.80±0.62 8.38±0.48 9.70±0.60      
171 LCRSJ1328-0307 † 1.31±0.24 0.94±0.24 11.05±0.10⋆ 0.22±0.16 0.27±0.18 0.21±0.08       2.39±0.12 0.46±0.14 0.30±0.10      
172 SBS1332+580 2.27±0.54 1.20±0.44 1.04±0.44 7.00±0.30 0.33±0.16 0.65±0.24 0.30±0.18 0.99±0.24 18.52±0.36 0.68±0.20 0.70±0.18 0.50±0.24
173 SDSSJ13394+6629 0.84±0.32 2.31±0.30 0.58±0.38 5.66±0.24 0.23±0.16       0.48±0.28       8.83±0.14 1.78±0.30 1.00±0.20      
174 RXSJ13406+4036 2.14±1.10 2.21±0.40 1.03±0.72 7.95±0.32             0.32±0.10       11.62±0.28 1.38±0.16 1.06±0.14      
175 RXSJ13425+3829 1.88±0.38 1.16±0.20 2.02±0.18 9.00±0.24 0.47±0.22 0.58±0.12 0.42±0.18 0.65±0.26 3.47±0.14 0.71±0.18 0.69±0.20 †
176 SDSSJ13438+0004 † 0.83±0.20 0.75±0.18 5.98±0.14 0.23±0.15 0.44±0.20 0.11±0.08       3.54±0.16 0.34±0.14 0.38±0.14      
177 1WGAJ1343.9+2712 † 1.05±0.14 0.62±0.18 6.82±0.22 0.17±0.12 0.27±0.14 0.55±0.24       9.42±0.32 1.10±0.20 1.06±0.20      
178 IRAS13428+6652 4.40±1.70 10.07±0.84 4.41±1.44 19.06±0.36 0.61±0.50       1.29±0.24       35.84±0.26 5.90±0.24 4.86±0.24      
179 SBS1343+544 0.92±0.34 0.53±0.18 0.76±0.28 3.68±0.24 0.21±0.15 0.40±0.34       2.76±0.30 0.38±0.14 0.47±0.22 †
180 SDSSJ13454-0259 † 1.85±0.34 0.70±0.30 10.79±0.10⋆ 0.18±0.10 0.27±0.18 0.48±0.12       8.03±0.16 1.38±0.10 1.27±0.10      
181 RXSJ13458+1144 2.28±0.58 4.93±0.40 2.90±0.30 23.71±0.24 0.23±0.16 0.19±0.15 1.30±0.28       6.48±0.24 1.91±0.22 1.47±0.18      
182 SDSSJ13460+0016 1.00±0.18 5.13±0.22 1.81±0.20 19.12±0.16             0.73±0.20       5.68±0.26 1.85±0.24 1.74±0.22 †
183 UM614 † 23.30±0.82 10.14±0.52 77.84±0.50 2.08±0.36 2.05±0.32 4.37±0.52 3.93±0.74 45.96±0.32 8.62±0.68 6.89±0.52 0.82±0.42
184 NPM1G+65.0097 1.95±0.58 11.35±0.40 3.59±0.40 43.67±0.36 0.13±0.10 0.17±0.15 1.41±0.34       22.83±0.46 4.19±0.30 5.98±0.40 †
185 SBS1353+564 4.52±0.84 9.37±0.90 4.67±0.56 49.49±0.68 0.44±0.30 0.98±0.36 3.40±0.32       64.78±0.60 4.62±0.28 5.03±0.28      
186 SDSSJ13557+6440 † 4.74±1.02 5.96±0.56 46.31±0.28 1.60±0.24 2.53±0.20 1.74±0.32 2.00±0.54 21.87±0.32 1.88±0.34 2.12±0.40 ‡
187 SDSSJ14003+0502 † 29.94±0.94 9.09±0.88 111.88±0.76 1.39±0.50 1.81±0.94 6.05±0.62       27.60±0.36 17.96±0.62 11.33±0.44      
188 UM625 † † 7.09±0.52 67.01±0.22 1.44±0.42 1.58±0.48 4.12±0.16       52.78±0.26 7.12±0.20 6.61±0.20      
189 MS13591+0430 2.39±1.30 1.71±0.62 1.70±1.48 9.73±0.74             0.30±0.24       22.25±0.46 1.67±0.32 1.22±0.34      
190 IRASF14030+5338 † 1.81±0.82 0.90±0.80 10.45±0.40 0.35±0.22 0.46±0.26 0.49±0.20 0.36±0.24 7.07±0.16 2.11±0.20 1.45±0.16      
191 NGC5506 † † 20.49±0.72 441.16±1.40 2.62±1.14 4.65±1.20 47.18±0.88       185.09±0.30 127.95±0.92 114.13±0.80      
192 MS14138+1400 1.35±0.36 1.01±0.22 0.54±0.18 4.41±0.20 0.18±0.10 0.41±0.14 0.17±0.12       2.19±0.14 0.40±0.12 0.36±0.12      
193 SBS1415+566 2.43±1.34 1.51±0.48 1.86±1.20 6.55±0.28       0.23±0.12 0.48±0.20       23.79±0.48 0.82±0.16 0.68±0.16      
194 NGC 5548 † † 71.21±2.72 459.32±2.46 8.70±1.60 16.00±2.16 26.92±1.90 8.41±1.56 124.71±0.98 33.51±1.24 29.49±1.24 1.85±1.02
195 SDSSJ14194+0139 † 3.33±0.40 4.72±0.68 19.73±0.40 0.96±0.60 1.19±0.72 1.03±0.30       16.22±0.22 2.41±0.26 2.13±0.26      
196 CG404 † 0.95±0.32 0.66±0.30 8.41±0.34 0.53±0.32 0.41±0.14 0.32±0.24       1.90±0.20 0.51±0.20 0.51±0.20      
197 SDSSJ14248+0008 1.68±0.36 4.78±0.46 1.19±0.48 10.17±0.30 0.18±0.14 0.18±0.10 0.56±0.22       7.40±0.20 2.12±0.26 1.54±0.24      
198 SBS 1426+573 † 8.49±0.62 5.43±0.30 58.59±0.40 0.97±0.26 1.97±0.36 2.01±0.14 0.46±0.12 26.08±0.20 4.40±0.14 4.29±0.14 0.31±0.14
199 SDSSJ14294+4518 † 2.41±0.48 1.76±0.38 18.38±0.28 0.48±0.28 0.80±0.26 0.84±0.20       9.72±0.30 1.89±0.20 1.41±0.16      
200 PG1427+480 3.51±0.76 2.52±0.48 2.47±0.60 20.93±0.42 0.25±0.18 0.64±0.36 0.76±0.22       6.14±0.30 1.44±0.26 1.01±0.22 †
201 Zw163.074 † 3.97±0.38 2.26±0.36 16.87±0.32 0.62±0.34 0.86±0.34 1.20±0.26 0.29±0.22 11.68±0.18 2.51±0.26 2.28±0.24      
202 HE1430-0108 † 1.40±0.34 0.38±0.36 4.32±1.00 0.77±0.34 1.31±0.58             13.28±0.30 1.11±0.24 0.81±0.18      
203 Zw047.107 † 0.79±0.32 0.29±0.18 2.72±0.24 0.25±0.22 0.29±0.18 0.13±0.10       2.93±0.14 0.51±0.14 0.52±0.14      
204 MARK474 † 4.60±0.66 3.61±0.72 27.80±0.54 1.88±0.68 1.73±0.60 2.14±0.38 2.24±0.82 26.54±0.66 3.32±0.42 3.01±0.36      
205 TOL1437+030 † 10.94±0.34 4.11±0.24 52.78±0.12 0.53±0.22 0.63±0.14 2.37±0.08 0.34±0.10 27.95±0.12 3.90±0.08 3.89±0.08      
206 MARK 477 † 150.28±1.52 67.04±1.44 808.60±0.64⋆ 3.16±0.46 5.41±0.56 50.46±0.32       237.79±0.42 43.45±0.28 45.72±0.28      
207 SDSSJ14421+3844 1.44±0.56 1.32±0.50 0.78±0.40 6.36±0.18       0.47±0.40 0.42±0.14       2.30±0.14 0.88±0.24 0.55±0.18      
208 IRAS 14474+4233 8.20±1.00 5.06±0.42 4.49±0.96 25.30±0.54 1.48±1.06 2.88±1.06 1.12±0.36 0.39±0.30 2.01±0.16 2.40±0.20 1.69±0.20 †
209 SDSSJ14496+4747 † 1.69±0.42 0.95±0.38 10.80±0.30 0.57±0.24 0.66±0.26 0.56±0.22 0.68±0.44 5.43±0.26 1.12±0.20 1.08±0.18      
210 SDSSJ14503+0152 † 2.87±0.28 2.01±0.36 13.44±0.30 1.14±0.36 1.32±0.36 0.70±0.22 0.40±0.24 7.61±0.20 1.86±0.16 1.53±0.16 0.29±0.10
211 SDSSJ14548+0038 † 14.28±0.56 5.95±0.42 58.75±0.48 1.46±0.48 1.75±0.42 3.50±0.28 0.89±0.24 13.36±0.12 7.76±0.28 7.66±0.28      
212 FIRSTJ1455+3226 † 8.23±0.28 4.58±0.30 57.10±0.98⋆ 0.48±0.26 0.68±0.24 2.31±0.18       15.45±0.20 3.13±0.16 3.80±0.18      
213 SDSS J14573+5929 0.83±0.24 1.76±0.24 0.93±0.26 9.51±0.22 0.40±0.30 0.41±0.28 0.17±0.10       3.69±0.18 0.73±0.22 0.75±0.24      
214 MARK1392 † 25.48±1.20 14.21±0.90 151.41±0.88 3.02±0.70 2.57±0.28 8.55±0.68 3.78±0.44 61.26±0.56 16.84±0.94 14.82±0.76      3
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Tabla 3.2 continuaci´ on
ID Galaxia [Ne v] [O ii] [Ne iii] [O iii] [Fe vii] [Fe vii] [O i] [Fe x] Hα del. [S ii] [S ii] [Fe xi]
λ3426 λ3727 λ3869 λ5007 λ5721 λ6087 λ6300 λ6374 λ6364 λ6717 λ6731 λ7892
215 HE1503+0228 2.15±0.76 2.49±0.48 1.30±0.62 8.20±0.46             1.02±0.50       24.19±0.46 1.93±0.24 1.29±0.24      
216 SDSSJ15104+0058 † 1.83±0.38 1.07±0.28 11.04±0.24 0.50±0.26 0.64±0.20 0.39±0.12 0.17±0.12 5.57±0.14 0.93±0.12 0.81±0.12      
217 2MASSJ15134+4654 2.20±1.04 1.46±0.46 1.02±0.94 9.69±0.84                         40.60±0.84 2.08±0.48 1.37±0.46 †
218 IRAS 15176+5216 1.90±0.86 3.91±0.54 2.28±1.26 17.64±0.68 0.29±0.20 0.86±0.70 0.77±0.32       13.19±0.52 2.86±0.50 1.32±0.32      
219 SBS1518+593 † 3.03±0.46 4.25±0.48 28.97±0.44 1.66±0.22 2.61±0.22 2.79±0.26 1.78±0.32 15.82±0.24 2.28±0.22 1.73±0.18 0.47±0.22
220 SDSSJ15216+0337 1.68±0.421 11.32±0.52 5.45±0.56 36.70±0.38 ‡       2.18±0.90       268.83±8.40 4.30±0.88 4.69±1.18      
221 NPM1G+00.0492 † 4.86±0.36 2.01±0.32 27.41±0.30 1.39±0.52 1.46±0.54 1.83±0.36       13.80±0.22 3.58±0.26 3.45±0.26      
222 SDSSJ15342+3034 † 1.47±0.50 1.38±0.56 10.85±0.34 1.16±0.24 2.52±0.36 0.71±0.46 2.36±0.58 18.19±0.58 1.57±0.42 1.05±0.30 0.24±0.22
223 SDSSJ15356+5644 2.42±0.70 2.02±0.26 2.03±0.36 12.66±0.20 0.27±0.18 0.60±0.26 0.38±0.16       6.19±0.24 1.79±0.20 1.08±0.16 †
224 MARK290 † 12.53±1.14 16.92±1.34 143.61±1.24 2.40±1.00 4.88±0.64 5.79±0.60       59.76±1.14 9.34±0.64 7.43±0.54      
225 HS1538+3600 2.26±0.50 1.63±0.64 2.24±0.26 11.79±0.32 0.53±0.16 0.89±0.16       0.53±0.40 23.72±0.72                  
226 SDSSJ15438+3631 † 5.02±0.52 1.90±0.40 22.00±0.34 0.42±0.28 0.69±0.34 1.21±0.22 0.37±0.16 10.83±0.20 3.10±0.32 1.95±0.20      
227 NPM1G+28.0354 † 12.85±0.62 5.56±0.58 64.49±0.32 0.73±0.32 1.06±0.28 3.21±0.30       31.83±0.24 6.54±0.30 6.75±0.32      
228 KISSR2022 † 2.39±0.42 1.04±0.32 12.46±0.22 ‡ 0.48±0.22 0.48±0.16 0.38±0.30 4.53±0.20 1.30±0.18 1.00±0.18      
229 3C323.1 7.25±2.04 4.25±1.08 5.27±1.44 36.57±0.48 0.60±0.52 0.73±0.60 1.95±0.44       17.33±0.62             †
230 MS15453+0305 † 3.12±0.42 1.45±0.46 11.13±0.30 0.51±0.32 1.03±0.40 0.74±0.28       4.05±0.18 1.87±0.20 1.54±0.22      
231 1E1602+2410 † 2.97±0.32 1.38±0.46 14.60±0.28 0.76±0.42 1.10±0.42 0.49±0.10 0.53±0.18 8.85±0.20 1.42±0.14 1.39±0.16      
232 RXSJ16050+3305 † 1.36±0.48 0.64±0.28 8.32±0.20 0.56±0.32 0.56±0.26 0.37±0.16 0.83±0.20 2.20±0.12 1.17±0.26 0.77±0.14 0.23±0.16
233 SDSSJ16053+3756 1.25±0.80 0.33±0.26 0.62±0.62 6.06±0.62                         2.97±0.26 0.63±0.26 0.32±0.18 †
234 RXSJ16107+3303 † 2.88±0.46 3.34±0.54 29.32±0.24⋆ 0.51±0.24 0.61±0.22 1.14±0.34       8.14±0.26 1.42±0.26 1.17±0.22      
235 NPM1G+49.0323 † 7.24±0.46 3.93±0.34 45.37±0.38 0.71±0.28 0.76±0.26 1.62±0.18       14.41±0.20 3.19±0.18 3.38±0.18      
236 MCG+06.36.003 † 2.82±0.50 2.33±0.54 14.41±0.26 0.71±0.38 0.84±0.36 1.21±0.26 1.25±0.36 4.97±0.24 2.64±0.24 2.13±0.22      
237 TON256 7.36±1.12 27.68±0.98 13.71±0.64 138.56±0.84 1.01±0.64 1.37±0.52 5.40±0.40       68.96±0.70 10.65±0.44 8.14±0.40      
238 RXSJ16181+3619 † 1.51±0.42 0.62±0.24 5.90±0.20 0.58±0.42 0.30±0.20 0.50±0.12 1.15±0.28 16.45±0.30 0.55±0.12 0.39±0.10 0.69±0.22
239 Zw137.078 † 1.94±0.32 2.70±0.24 21.00±0.32 1.05±0.28 1.36±0.30 0.64±0.22 2.01±0.52 15.89±0.30 1.38±0.16 1.21±0.14 0.81±0.28
240 MARK699 † 5.64±0.56 12.41±0.50 67.38±0.62 3.01±0.46 4.42±0.26 1.95±0.24 3.62±0.40 45.57±0.34 2.20±0.22 2.19±0.24 1.64±0.42
241 SDSSJ16335+2459 † 2.51±0.28 1.11±0.20 11.48±0.30 0.61±0.38 0.71±0.32 0.71±0.24       3.40±0.18 1.52±0.28 1.44±0.24      
242 IRASF16320+3730 0.79±0.30 1.74±0.38 1.55±0.56 9.37±0.30             0.60±0.22       4.72±0.12 0.87±0.16 0.92±0.22 †
243 SDSSJ16365+4202 † 1.45±0.60 0.48±0.54 3.11±0.28 0.64±0.28 0.66±0.28             1.22±0.24 0.59±0.28 0.48±0.16      
244 SDSS J16472+3843 1.71±0.24 2.04±0.24 1.47±0.32 12.05±0.32 0.16±0.10 0.15±0.12 0.52±0.10       5.26±0.12 0.93±0.14 0.89±0.14      
245 RXSJ16480+2956 † 3.87±0.28 2.80±0.26 26.22±0.28 0.76±0.18 1.17±0.20 1.29±0.18 1.32±0.20 22.88±0.28 1.91±0.20 1.70±0.20      
246 EXO1652.4+3930 † 1.50±0.44 0.76±0.32 4.25±0.26 0.21±0.20 0.11±0.18 0.26±0.16 0.90±0.38 23.29±0.36 0.51±0.14 0.59±0.16      
247 RXSJ16558+2146 7.34±1.22 18.41±0.94 10.63±0.76 113.75±0.58 0.62±0.28 0.57±0.18 2.77±0.24       56.56±0.48 6.96±0.24 6.20±0.26      
248 NGC6264 † 7.75±0.54 3.23±0.42 51.99±0.34 0.77±0.28 1.04±0.32 1.05±0.36       21.10±0.32 6.60±0.26 4.73±0.24      
249 SDSSJ17034+6141 † 1.58±0.40 2.25±0.58 11.48±0.44 0.77±0.30 1.21±0.36 0.89±0.32 0.98±0.24 2.66±0.40 1.11±0.24 0.89±0.16      
250 SDSSJ17055+3340 3.28±1.94 1.93±0.60 3.15±2.08 3.79±0.40             0.29±0.14       10.86±0.16 1.31±0.16 1.07±0.16      
251 SDSSpJ17082+6015 0.45±0.28 0.43±0.20 0.15±0.11 1.52±0.20 0.10±0.08 0.26±0.20             4.82±0.34 0.22±0.15 0.20±0.15      
252 SDSSpJ17121+5847 1.42±0.36 0.59±0.30 1.04±0.32 5.12±0.20       0.23±0.14             19.70±0.58             †
253 SBS1713+580 † 1.59±0.54 3.88±1.26 16.42±1.08       2.23±0.56 0.51±0.40       10.86±0.76 1.63±0.36 1.09±0.22      
254 SDSSJ17271+6322 0.88±0.50 2.51±0.54 1.32±0.52 8.65±0.26             0.60±0.36       4.55±0.42 2.42±0.46 1.06±0.24 †
255 IRAS17371+5615 † 4.01±0.30 1.57±0.26 19.98±0.14 0.17±0.10 0.32±0.16 0.87±0.22       10.25±0.20 2.33±0.26 2.05±0.26      
256 SDSSJ20546-0537 1.20±0.30 7.83±0.28 1.39±0.26 14.92±0.08⋆ 0.11±0.06 0.20±0.10 0.90±0.10       14.38±0.10 2.49±0.10 2.00±0.10      
257 SDSSJ21461-0704 1.79±0.38 0.84±0.48 1.32±0.60 7.19±0.38 0.47±0.28 0.57±0.30 0.28±0.18       1.36±0.16 1.02±0.30 0.93±0.30      
258 SDSSJ21488-0844 1.72±0.68 0.67±0.18 1.44±0.42 7.32±0.30 0.65±0.28 0.52±0.24 0.16±0.12       22.24±0.56 0.39±0.14 0.37±0.16      
259 SDSSJ21510-0837 2.19±0.88 1.45±0.48 0.78±0.50 6.40±0.40 0.32±0.26 0.63±0.26             49.67±0.42 1.21±0.28 0.51±0.14      
260 SDSSJ22025-0732 † 2.81±0.36 2.05±0.28 15.95±0.36 0.59±0.18 1.12±0.24 0.99±0.16 1.78±0.42 19.17±0.20 1.58±0.18 1.50±0.18      
261 SDSSJ22209-0753 0.69±0.50 0.66±0.38 0.93±0.48 2.31±0.26 0.44±0.12 0.18±0.08 0.22±0.18 0.72±0.40 5.33±0.40 0.55±0.18 0.26±0.14      
262 MARK926 † 67.71±1.44 22.05±1.44 196.95±1.72 2.83±0.72 3.68±1.20 23.17±0.92       66.88±0.80 36.05±0.96 34.15±0.96      
263 RXSJ23087-0911 3.11±0.24 6.32±0.30 3.93±0.28 40.67±0.16 0.30±0.14 0.39±0.22 1.54±0.18       12.00±0.18 2.72±0.22 2.12±0.18 †
264 SDSSpJ23474-0106 0.65±0.30 0.65±0.44 0.34±0.42 2.61±0.20       0.33±046             5.98±0.44 0.49±0.26 0.28±0.16 †
265 SDSSJ23569-1016 † 10.98±0.56 5.57±0.46 60.93±0.34 3.38±0.36 5.37±0.36 2.24±0.28 4.47±0.84 43.92±0.34 5.65±0.28 4.80±0.26 1.80±1.20
♦ valor dudoso
† fuera del rango espectral
‡ en zona que donde no hay informaci´ on
⋆ suma de dos componentes78 CAP´ ITULO 3. L´ INEAS CORONALES EN UNA MUESTRA DEL SDSS (I)
Como ya se dijo, la muestra ﬁnal de espectros con emisi´ on coronal (MT), de 265 objetos, est´ a integrada
por objetos con emisi´ on de [Fevii] λ6087 (o de [Fevii] λ5721) o, en su defecto, en el caso de objetos con
z altos, la l´ ınea de [Nev] λ3426. La gran mayor´ ıa de ellos (90%) provienen de una muestra inicial selec-
cionada de 1805 espectros limitada por magnitud aparente de hasta 17.5. Est´ a integrada en un 90% por
objetos ubicados en el hemisferio norte celeste y relativamente distribuidos con uniformidad en ascensi´ on
recta salvo por dos vac´ ıos comprendidos entre 3.5h-7.5h y 17.5h-20h. Es claro que la muestra est´ a sesgada
hacia objetos inherentemente brillantes, y as´ ı 2/3 de ella son objetos Sy1 “normales”. Unos 25 objetos de
la muestra MT fueron escogidos a mano (esto es, sin recurrir a una b´ usqueda sistem´ atica) no solamente
con el prop´ osito obvio de incrementar la muestra per se, sino tambi´ en, y principalmente, por aumentar
el porcentaje de galaxias Sy2 y NLS1. Aun cuando estos ´ ultimos objetos se anexaron sin seguir un pa-
tr´ on de b´ usqueda sistem´ atico, la estad´ ıstica que se examinar´ a en la secci´ on 4.2 se har´ a solo con aquella
fracci´ on mayoritaria de objetos con emisi´ on coronal proveniente de la b´ usqueda inicial de los 1805 objetos.
En el pr´ oximo cap´ ıtulo expondremos los resultados concernientes a este estudio de los espectros del
Sloan.Cap´ ıtulo4
L´ ıneas coronales en una muestra del SDSS
(II)
Se vio en el cap´ ıtulo anterior la manera como se seleccionaron los objetos que integran la muestra, la
identidad de los objetos que la componen as´ ı como los valores de los ﬂujos de las principales l´ ıneas de
emisi´ on hallados en sus espectros. En el presente cap´ ıtulo damos a conocer los principales resultados con
base en los valores fotom´ etricos de las muestras de objetos analizadas, los valores de ﬂujos integrados de
las l´ ıneas de emisi´ on, de valores de rayos X (tanto suaves como duros) y de radio en 1.4 GHz hallados en
la literatura y en p´ aginas on line.
4.1. La emisi´ on coronal en la muestra MT
En la presente secci´ on se describe el grado de aparici´ on de las principales LCs halladas en el ´ optico
para la muestra MT, constituida por 265 objetos, para efectos de contrastar algunas razones de ﬂujo con
sus valores te´ oricos y con los hallados por otros autores.
Como ya se dijo en el cap´ ıtulo anterior, en la tabla 3.2 est´ an contenidos los valores de los ﬂujos
integrados para las l´ ıneas: [Nev] λ3426, [Oii] λ3727, [Neiii] λ3869, [Oiii] λ5007, [Fevii] λλ5721,6087,
[Oi] λ6300, [Fex] λ6374, Hα, [Sii] λλ6717,6731 y [Fexi] λ7892. Los ﬂujos integrados fueron medidos
asumiendo en todos los casos modelos gausianos. Uno de los objetos de la muestra (Mrk 699 o III Zw
77) ya hab´ ıa sido estudiado por Osterbrock (1981). Para dicho objeto, las razones de l´ ıneas entre las LCs
cuyos ﬂujos se hallan en la tabla 3.2 son virtualmente id´ enticas a las razones reportadas por Osterbrock.
Salvo pocos casos, la detecci´ on de la l´ ınea de [Fevii] λ6087 viene acompa˜ nada por la presencia de
[Fevii] λ5721. Un ejemplo de la existencia de estas dos l´ ıneas en un espectro de una galaxia Seyfert
puede verse en la ﬁgura 4.1. De los 222 objetos (84%) en los que existe registro de ambas l´ ıneas si-
mult´ aneamente se desprende que en promedio la relaci´ on de ﬂujos [Fevii]λ6087/[Fevii]λ5721 es igual a
1.45, pero con valores m´ aximo y m´ ınimo de 4.4 y 0.4 respectivamente. La raz´ on te´ orica entre los ﬂujos
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Figura 4.1: Sector ampliado del espectro ´ optico de la galaxia RXSJ12325+0603 en el que se observa emisi´ on de [Fevii]
λ5721 y [Fevii] λ6087. Las unidades de ﬂujo vienen en 10−15 erg.cm−2 s−1˚ A−1.
de estas dos l´ ıneas es de 1.52 (Berrington, Nakazaki & Norrington, 2000)1, valor pr´ oximo a las razones
de sus correspondientes probabilidades de transici´ on, lo que es de esperarse cuando las l´ ıneas surgen de
un nivel superior com´ un (ver ﬁgura 4.22). Como comparaci´ on, un espectro promedio de cuasares (que
incluy´ o tambi´ en galaxias Sy1 de acuerdo con la deﬁnici´ on de cuasares adoptada por estos investigado-
res) realizada con 2200 espectros del SDSS, arroja para la relaci´ on [Fevii]λ6087/[Fevii]λ5721 un valor
promedio signiﬁcativamente m´ as bajo, del orden de 1.03 (Vanden Berk et al., 2001). Es probable que la
dispersi´ on de la relaci´ on encontrada en nuestros datos sea atribuible a la diﬁcultad inherente en medir la
l´ ınea de [Fevii λ5721, bien por la ﬁjaci´ on del continuo, una baja relaci´ on S/R y el hecho de que es una
l´ ınea intr´ ınsecamente m´ as d´ ebil.
La l´ ınea de [Fex] λ6374 aparece s´ olo en 96 objetos (36%). Su emisi´ on revela energ´ ıas de ionizaci´ on m´ as
del doble de la necesaria para la formaci´ on de Fe+6, esto es, de 235 eV. Un ejemplo de emisi´ on de [Fex]
λ6374 puede observarse en la ﬁgura 4.2. Tal y como ocurre con las l´ ıneas de Fevii, usualmente, aunque
no siempre, la l´ ınea muestra corrimiento al azul. Este hecho ayuda a complicar el modelamiento de [Fex]
λ6374, pues casi siempre aparece mezclada con la l´ ınea [Oi] λ6364, por lo que, con alguna frecuencia, se
hizo necesario desacoplar las l´ ıneas colocando como referencia para la determinaci´ on de [Oi] λ6364 el an-
cho de la l´ ınea [Oi] λ6300 y, en algunos casos donde el desacople fue particularmente complicado, ﬁjando
el ﬂujo de [Oi] λ6364 como el de 1/3 del ﬂujo [Oi] λ6300 (Pelat, Alloin & Bica, 1987). Una complicaci´ on
adicional en la medici´ on del ﬂujo de [Fex] λ6374, es la diﬁcultad inherente en la ﬁjaci´ on del continuo en al-
gunas galaxias Seyfert 1, pues el ala azul de la componente ancha de Hα se extiende a esa regi´ on espectral.
La raz´ on observada entre [Fex] λ6374/[Fevii] λ6087, para aquellos objetos que emiten ambas l´ ıneas,
exhibe una amplia dispersi´ on. Posee un valor promedio de 1.34, pero con valores m´ ınimo y m´ aximo de
0.07 y 10.0, respectivamente. Un poco menos de la mitad arroja [Fex]/[Fevii] >1. Esto tambi´ en es ob-
1Advertimos que en este art´ ıculo el valor de la probabilidad de transici´ on correspondiente a la del [Fevii] λ5721 (que de
acuerdo con la notaci´ on de esa tabla corresponde a los ´ ındices 1-4), est´ a errado. All´ ı aparece 3.25 cuando el valor correcto
es 0.372, ver http://www.chianti.rl.ac.uk/v5.1/dbase/fe/fe 7/fe 7.wgfa4.1. LA EMISI´ ON CORONAL EN LA MUESTRA MT 81
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Figura 4.2: Sector ampliado del espectro ´ optico de la galaxia MARK 1310 en el que se observa emisi´ on de [Fex] λ6374.
Las unidades de ﬂujo vienen en 10−15 erg.cm−2 s−1˚ A−1.
servado en algunos de los objetos de la muestra de Nagao, Taniguchi & Murayama (2000) como tambi´ en
por Mullaney & Ward (2008) pero en proporciones un poco menores. La amplia dispersi´ on tiene su expli-
caci´ on principalmente en la diﬁcultad en la separaci´ on del ﬂujo entre [Oi] λ6364 y [Fex] λ6374 as´ ı como
en la ﬁjaci´ on del continuo para objetos con componentes anchas notables.
Otra l´ ınea que se observa en los espectros, aunque menos frecuente, es [Fexi] λ7892. En aquellas
galaxias donde z ≥ 0.165 dicha l´ ınea queda por fuera del rango espectral, lo que ocurre con cerca del 14%
de los objetos de la muestra. Con todo, esta l´ ınea es observada en 38 objetos de la muestra y, teniendo
en cuenta la energ´ ıa requerida para la ionizaci´ on de Fe+10 (262 eV), no es de extra˜ nar que dichos objetos
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Figura 4.4: Sector ampliado del espectro ´ optico de la galaxia SDSSJ11536+1017 en la cual se observa la l´ ınea [Nev] λ3426.
Para galaxias con z ≥ 0.1356, es factible observar tambi´ en en los espectros del Sloan la l´ ınea [Nev] λ3346. Las unidades de
ﬂujo vienen en 10−15 erg.cm−2 s−1˚ A−1.
sean emisores tambi´ en de [Fex] λ6374. Sin embargo, para objetos con z ≤ 0.166 (esto es, donde es posible
observarla) no se observ´ o emisi´ on de [Fexi] λ7892 en cerca de 35 objetos que s´ ı son emisores de [Fex]
λ6374. Se observa que la relaci´ on [Fexi]/[Fex] arroja un promedio de 0.54 (un 10% de los objetos con
emisi´ on simult´ anea de las l´ ıneas arroja un valor superior a 1). Dicha relaci´ on para Mullaney & Ward
(2008) es m´ as alta, de 0.98, y puede evidenciar, como ya se mencion´ o, en la diﬁcultad inherente en de-
sacoplar el [Oi] λ6300 en numerosos casos. Igualmente posible es que la diferencia radique en la forma
como se seleccionaron los objetos para ambas muestras: la de Mullaney & Ward (2008) est´ a conformada
por objetos con presencia de [Fex] λ6374, en tanto que la nuestra est´ a fundamentalmente constituida
por objetos con presencia de Fevii. En la ﬁgura 4.3 se observa el caso poco frecuente de emisi´ on intensa
de [Fexi] λ7892 en la galaxia MARK 699, particularmente notable por la fuerte intensidad de sus l´ ıneas
coronales, lleg´ andose a observar incluso [Sxii] λ7611.
Para objetos de la muestra en los que z ≥ 0.1095 es posible detectar emisi´ on de [Nev] λ3426. De
hecho, y tal como se coment´ o arriba, esto motiv´ o en parte una b´ usqueda adicional de objetos. Si el objeto
posee un corrimiento al rojo aun mayor (z ≥ 0.1356) es posible tambi´ en detectar la l´ ınea [Nev] λ3346. De
los objetos que integran la muestra fue posible observar ambas l´ ıneas en 40 de ellos (15% de la muestra).
Un ejemplo de la emisi´ on simult´ anea de ambas l´ ıneas, que conforman un doblete, se observa en la galaxia
SDSSJ11536+1017, ver ﬁgura 4.4. Por razones de espacio los ﬂujos integrados de esta ´ ultima l´ ınea no
quedaron en la tabla principal. El promedio de las razones de ﬂujos [Nev] λ3346/[Nev] λ3426 es igual a
0.34, muy pr´ oximo al valor te´ orico2 de estas razones que es de 0.36.
2http://www.nist.gov/physlab/data/asd.cfm o tambi´ en http://www.chianti.rl.ac.uk4.2. ANISOTROP´ IA DE EMISI´ ON DE FEVII EN GALAXIAS SEYFERT 83
4.2. Anisotrop´ ıa de emisi´ on de Fevii en galaxias Seyfert
Con base en el proceso de selecci´ on que se llev´ o a cabo, en el que se tiene un n´ umero signiﬁcativo de
espectros de galaxias Seyfert, algunos de los cuales poseen emisi´ on coronal en una ´ unica l´ ınea (Fevii), es
posible realizar una estimaci´ on sobre el porcentaje relativo de objetos con emisi´ on de Fevii y de aquellos
que no la tienen y explorar la posibilidad de que esta sea o no dependiente del tipo de AGN. Hasta
donde sabemos, una estimaci´ on de esta propiedad no se hab´ ıa realizado con anterioridad. Por supuesto,
tal proceder no est´ a exento de cr´ ıtica, ya que las LCs, por ser poco intensas, se pueden ver fuertemente
atenuadas en aquellas galaxias activas cuya emisi´ on del n´ ucleo se vea afectada por las l´ ıneas de absorci´ on
proveniente de la poblaci´ on estelar, lo cual puede aun ser m´ as cierto en galaxias T2 con corrimientos al
rojo cosmol´ ogicos relativamente grandes (efecto de apertura).
Tal y como se describi´ o en el cap´ ıtulo 3, de 659 espectros de galaxias Seyfert que conformaron la
muestra que hemos llamado M17.5, se encontr´ o emisi´ on de al menos una l´ ınea coronal en 240. Sin em-
bargo, de esas 240 galaxias, 26 fueron incluidas por emitir Nev aunque no se detect´ o Fevii. Ahora bien,
un porcentaje signiﬁcativo de la muestra M17.5 posee espectros cuyo z est´ a por debajo de 0.1095, esto
es, existen espectros que aunque rechazados por no emitir Fevii (y por lo tanto incluidos en la muestra
MNC17.5), es posible que emitan Nev, pero su valor de z no permiti´ o constatarlo. Por ello un an´ alisis
semejante en el que se incluya el Nev resulta inadecuado.
Por lo tanto, el siguiente an´ alisis se har´ a con base solo a emisi´ on de Fevii, bien en 6087 ˚ A o en
5721 ˚ A. Llamaremos esta submuestra MC17.5(Fe7). Tenemos entonces que se encontraron 214 galaxias
Seyfert con emisi´ on de Fevii 3. Con ello se deduce que la probabilidad de emisi´ on de Fe+6 en galaxias
activas es del orden de 1/3. Sin embargo, esta es una proporci´ on global sin tener en cuenta el tipo de
galaxia en cuesti´ on. La tabla 4.1 describe la proporci´ on de objetos que conforman la muestra M17.5 y
MC17.5(Fe7) (recu´ erdese que la muestra MC17.5 est´ a contenida en la muestra M17.5) discriminados por
tipo as´ ı: Seyfert 1 “normales”, Seyfert 2 y Seyfert 1 de l´ ıneas delgadas (NLS1). Las galaxias Ty1 (que
comprenden ambos subtipos) est´ an en proporci´ on 3/2 con respecto a las Ty2, lo que no debe extra˜ nar,
ya que el criterio de selecci´ on estuvo fundamentado en el valor de la magnitud aparente y es sabido que
el proceso de selecci´ on de los blancos espectrosc´ opicos de la prospecci´ on SDSS est´ a basado en criterios
fotom´ etricos y ello sesga la muestra hacia los objetos inherentemente m´ as brillantes (Ty1) lo que hace
extender espacialmente la muestra a mayores valores de z, esto es, a regiones en que los objetos intr´ ınse-
camente menos luminosos aparecer´ an en menor proporci´ on. Un simple hecho estad´ ıstico reﬂeja el sesgo
de la prospecci´ on SDSS hacia objetos brillantes y pone de relieve la notoria deﬁciencia de objetos Sy2
en ella: varios trabajos concluyen que, al menos en el universo local, las galaxias Seyfert 2 triplican en
n´ umero a las galaxias Seyfert 1 (Osterbrock & Shaw, 1988; Maia, Machado & Willmer, 2003; Peterson,
2009).
En la ﬁgura 4.5 (izquierda) se aprecia la distribuci´ on de objetos por tipo que integran tanto la mues-
tra M17.5 como la muestra MC17.5(Fe7) dadas en porcentaje. Es evidente que si bien existe un elevado
porcentaje de galaxias Sy2 presentes en la muestra M17.5 (∼ 40%), tan solo un 18% de este mismo tipo
integra la muestra MC17.5(Fe7).
3N´ otese que con este proceso no se involucra en ning´ un momento aquellos objetos que fueros escogidos “a mano” que
pertenecen a la muestra MT.84 CAP´ ITULO 4. L´ INEAS CORONALES EN UNA MUESTRA DEL SDSS (II)
Muestra Seyfert 1 “normal” Seyfert 2 NLS1 Total
M17.5 347 266 46 659
MC17.5(Fe7) 149 39 26 214
Tabla 4.1: Conformaci´ on en n´ umero de las muestras M17.5 y MC17.5(Fe7) discriminadas por tipo de galaxia Seyfert
Como puede observarse en la ﬁgura 4.5 (derecha), una galaxia Sy1 “normal” tiene un porcentaje
de emisi´ on de Fe6+ del 43%, que es cercano al porcentaje de emisi´ on de [Sivi] 1.9630 µm que vimos
en el cap´ ıtulo 2. Pero es muy disiente que cuando se trata de los objetos Sy2, el porcentaje se reduce
dram´ aticamente a un 15%. Igual de llamativo es el hecho de encontrar un porcentaje elevado (56%) de
objetos NLS1 que son emisores de Fe6+. De hecho, se encontraron m´ as objetos NLS1 emisores de LCs que
aquellos que no lo son. Y esto est´ a en concordancia con la muestra de galaxias NLS1 que se examin´ o en
el cap´ ıtulo 2 en el que se detect´ o emisi´ on coronal en 12 de los 19 objetos.
Un comportamiento semejante se observa tambi´ en en la emisi´ on de [Fex] λ6374. En un 18% de las
galaxias Sy1 se observa la presencia de Fex, en tanto que para las galaxias Sy2 el porcentaje se reduce a
un 6% de las mismas; la proporci´ on de esta l´ ınea en NLS1 es del 34%. Debido a que varios de los objetos
poseen valores extremales del corrimiento al rojo, o bien la l´ ınea de [Nev] λ3426 (para z ≤ 0.1095) como
la de [Fexi] λ7892 (para z ≥ 0.165), no alcanzaron a quedar dentro del rango espectral, por lo que no
fue posible determinar el porcentaje de presencia de estas l´ ıneas en funci´ on del tipo para toda la muestra
MC17.5.
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Figura 4.5: Distribuci´ on por tipo expresada en porcentaje de la muestra M17.5 y de la muestra MC17.5(Fe7) (izquierda)
para las galaxias Seyfert 1 “normales” (Sy1 N), Sy2 y NLS1. Porcentaje relativo de emisi´ on coronal con respecto a la
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Relacionado con la presencia o ausencia de una l´ ınea coronal de forma preferencial en un tipo de
galaxia con respecto a otro, est´ an los reiterados anuncios sobre la diferencia de intensidad de emisi´ on
coronal observada entre ambos tipos de galaxias Seyfert. Heckman & Balick (1979), haciendo una simple
inspecci´ on de espectros de varios tipos de galaxias Seyfert publicados en la literatura, anotan que los ob-
jetos con anchos de l´ ıneas gruesos poseen LCs m´ as fuertes que aquellos que solo presentan l´ ıneas delgadas.
Crenshaw et al. (1991) llama la atenci´ on que las galaxias Sy1 tienden a tener LCs m´ as fuertes con relaci´ on
a las Sy2. Con una muestra de 52 objetos reunidos en la literatura Schmitt (1998) compar´ o varias razones
de ﬂujos ([Oii] λ3727/[Neiii] λ3869 y [Oii] λ3727/[Nev] λ3426) y encontr´ o diferencias considerables
entre galaxias Sy1 y galaxias Sy2, evidenciando que, para estas ´ ultimas, est´ a la tendencia a presentar
menor grado de excitaci´ on. Varias interpretaciones se contemplaron para explicar este resultado, basadas
principalmente en la diferencia de ionizaci´ on que pueden sufrir nubes acotadas por materia y apelando
al modelo uniﬁcado pero sin llegar a resultados concluyentes.
El mismo a˜ no, con base a informaci´ on de 35 objetos recolectados en la literatura (clasiﬁcados en
proporciones casi id´ enticas entre Sy1 y Sy2) Muruyama & Taniguchi (1998a) encontraron una diferencia
notable entre la raz´ on [Fevii] λ6087/[Oiii] λ5007 para ambos tipos de galaxias que es interpretada como
un exceso de [Fevii] λ6087 en objetos Sy1 con respecto a Sy2, lo que a la vez los conduce a colocar la
CLR, o al menos una proporci´ on signiﬁcativa de la misma, en una zona al interior del toroide. Esto ya
hab´ ıa sido predicho por Pier & Voit (1995) quienes, al realizar un modelamiento del toroide, concluyen
que la cara interna de este es el lugar apropiado para la formaci´ on de las LCs observadas en los AGNs.
Posteriormente Nagao, Taniguchi & Murayama (2000), con un n´ umero mayor de objetos (124) recolec-
tados tambi´ en de la literatura, conﬁrman este resultado, aunque no encuentran una evidencia s´ olida de
que ello est´ e ocurriendo con [Fex] λ6374 y proponen que la zona emisora de esta l´ ınea se encuentra m´ as
extendida. Dudik et al. (2007) con informaci´ on en el MIR, encontraron que la raz´ on [Nev] 14.3 µm/[Nev]
24.3 µm es menor, de forma signiﬁcativa, en objetos Sy2 que en objetos Sy1.
Sin embargo, Gelbord, Mullaney & Ward (2009), con espectros del SDSS (conformados, como hemos
dicho, por una muestra de 63 objetos) no encontraron una signiﬁcativa diferencia entre ambos tipos de
objetos basada en la misma raz´ on de ﬂujo. La ﬁgura 7 de dicho art´ ıculo da pr´ acticamente una distri-
buci´ on id´ entica para ambos objetos. Esto es signiﬁcativo, pues los datos del SDSS, con respecto a los
datos que han sido simplemente recolectados en la literatura, tienen la ventaja de que han sido recabados
por los mismos instrumentos, recibido el mismo proceso de reducci´ on y, presumiblemente, obtenidos en
condiciones de observaci´ on muy semejantes.
Por lo tanto, hay reportes que sugieren emisi´ on preferencial (en cantidad) de LCs en Sy1 con relaci´ on
a Sy2, asumiendo de entrada que las LCs se observan tanto en Sy1 como en Sy2 presumiblemente (aunque
no se menciona expl´ ıcitamente) en proporciones semejantes. Sin embargo, al inicio de esta secci´ on pre-
sentamos evidencias de que tanto el Fevii como el Fex se maniﬁestan preferencialmente en las galaxias
Sy1 que en las Sy2. Dicho resultado es coherente con una asimetr´ ıa en la emisi´ on coronal existente entre
ambos tipos de objetos, asimetr´ ıa que, sin embargo, Gelbord, Mullaney & Ward (2009) no observa.
Por ello, con el prop´ osito de veriﬁcar lo encontrado por Gelbord, Mullaney & Ward (2009)4, hemos
4De la muestra examinada por estos autores, 15 de los objetos son comunes a la muestra MT. Ellos son:
SDSSJ08295+0812, RXSJ08307+3405, FIRSTJ0842+4025, 3C234.0, RXSJ12095+3224, SDSSJ13115+1424, SDSSJ13130-86 CAP´ ITULO 4. L´ INEAS CORONALES EN UNA MUESTRA DEL SDSS (II)
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Figura 4.6: Distribuciones en porcentaje de la raz´ on de ﬂujo de [Fevii] λ6087/[Oiii] λ5007.
realizado un estudio de la relaci´ on de varias razones de ﬂujos para contrastarlos por tipo de galaxia. La
ﬁgura 4.6 muestra el histograma correspondiente a la relaci´ on [Fevii] λ6087/[Oiii] λ5007. Es evidente
que, contrario a lo manifestado por Gelbord, Mullaney & Ward (2009) y conﬁrmando lo hallado por
Muruyama & Taniguchi (1998a), hay una diferencia signiﬁcativa entre el comportamiento de los objetos
Sy2 con los Sy1, presentado estos ´ ultimos una tendencia a dar mayores valores de dicha raz´ on. Es de
resaltar que el comportamiento de ambas razones de ﬂujo para los objetos NLS1 es muy semejante al de
los Sy1 “normales”, resultado ya reportado por Nagao, Taniguchi & Murayama (2000).
Con el prop´ osito de estimar el grado de signiﬁcancia de la diferencia entre la raz´ on de ﬂujo para las
dos poblaciones de objetos (Sy1 “normales” y Sy2) se realiz´ o un prueba estad´ ıstica del tipo Kolmogorov-
Smirnov (K-S) para estas dos poblaciones. Para el caso [Fevii] λ6087/[Oiii] λ5007 se obtuvo un p-valor
(probabilidad de que las dos distribuciones sean extra´ ıdas de la misma poblaci´ on con 1.0 = 100% de
probabilidad) de 2.8 × 10−8 indicando que la hip´ otesis nula (distribuciones iguales) se rechaza. Para la
misma raz´ on pero confrontando Sy1 “normales” y NLS1 obtenemos un p-valor de 0.1 indicando que la
hip´ otesis nula no es rechazable.
La ﬁgura 4.7 muestra dos histogramas con otras dos l´ ıneas coronales: [Nev] λ3426/[Neiii] λ3869 (iz-
quierda) y [Fex] λ6374/[Oiii] λ5007 (derecha). Aunque existen menos objetos que en el caso anterior se
aprecia que las razones de ﬂujo correspondientes tienden a ser menores en los objetos Sy2 con respecto
a los objetos Sy1 “normales” y NLS1. Para la primera raz´ on (Nev/Neiii) la prueba K-S entre las dos
0210, IRAS13144+4508, RXSJ13199+5235, ESDSSJ13557+6440, MARK474, MCG+06.36.003, Zw137.078, SDSSJ22025-
0732, SDSSJ23569-1016.4.2. ANISOTROP´ IA DE EMISI´ ON DE FEVII EN GALAXIAS SEYFERT 87
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Figura 4.7: Distribuciones de las razones de ﬂujos de [Nev] λ3426/[Neiii] λ3869 (izquierda) y [Fex] λ6374/[Oiii] λ5007
(derecha). La convenci´ on de tipo de galaxia es igual al de la ﬁgura 4.6.
poblaciones Sy1 “normales” y Sy2 arroja un p-valor de 6.3 × 10−2 (rechazo de hip´ otesis nula). Para la
raz´ on [Fex] λ6374/[O iii] λ5007 la prueba arroja, para las dos poblaciones de galaxias, un p-valor de
7.6 × 10−4, de nuevo rechazando la hip´ otesis nula.
Es claro entonces que las razones de l´ ınea coronales normalizadas con respecto a una l´ ınea de baja
ionizaci´ on est´ an indicando que las dos poblaciones de galaxias Sy1 “normales” y Sy2 no son id´ enticas.
Es l´ ıcito entonces preguntarse si existe una diferencia inherente de las dos poblaciones con respecto a las
l´ ıneas de baja ionizaci´ on. En la ﬁgura 4.8 podemos observar un histograma (izquierda) con el comporta-
miento en luminosidad de [Oiii] λ5007 de los tres tipos de galaxias. La prueba estad´ ıstica K-S arroja, al
contrastar las poblaciones Sy1 “normales” y Sy2 un p-valor de 0.13 lo que sugiere que la hip´ otesis nula
no se puede rechazar. Id´ entica situaci´ on ocurre con la luminosidad de [Neiii] λ3869 (ﬁgura 4.8, derecha)
con un p-valor de 0.23.
Por lo tanto, en lo que concierne a la emisi´ on de Oiii y Neiii no existe una diferencia signiﬁcativa
entre los objetos Sy1 “normales” y Ty2. Esto ya hab´ ıa sido notado, para el caso de [Oiii] λ5007, por
varios autores (Keel et al., 1994; Mulchaey, Wilson & Tsvetanov, 1996) como tambi´ en por Muruyama &
Taniguchi (1998a). Parece entonces claro que la diferencia observada entre las razones de ﬂujo para los
objetos Sy1 “normales” y Sy2 es debida a una diferencia inherente en la emisi´ on coronal propiamente
dicha.
Por lo que hemos visto en el transcurso de esta secci´ on, emisi´ on de Fevii tiende a aparecer con mayor
frecuencia en galaxias Sy1 y, cuando aparece en galaxias Sy2, tiende a presentar menor intensidad con
referencia a las Sy1, esto ´ ultimo, observable solo en objetos que han sido seleccionados (esto es, brillantes)
con base en la emisi´ on de Fevii. Ser´ ıa entonces interesante examinar si la preferencia de emisi´ on de LCs88 CAP´ ITULO 4. L´ INEAS CORONALES EN UNA MUESTRA DEL SDSS (II)
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Figura 4.8: Distribuciones del logaritmo de la luminosidad (en unidades de erg. s−1) de [Oiii] λ5007 (izquierda) y [Neiii]
λ3869 (derecha). La convenci´ on de tipo de galaxia es igual al de la ﬁgura 4.6.
en Sy1 tiene que ver el fuerte continuo ultravioleta que suelen presentar las Sy1 con respecto a las Sy2.
Una forma indirecta de examinar la intensidad en el UV es medir qu´ e tan “azulada” es una galaxia, lo
que a su vez se puede medir a trav´ es de un ´ ındice de color que involucre magnitudes en la zona m´ as
energ´ etica del ´ optico. Para el caso de los objetos detectados por el SDSS se conoce para cada uno de ellos
los valores de magnitud en cinco bandas fotom´ etricas utilizadas por el Sloan: u′, g′, r′, i′ y z′ (Fukugita
et al., 1996) con longitudes de onda efectivas en 3543 ˚ A, 4770 ˚ A, 6231 ˚ A, 7625 ˚ A y 9134 ˚ A. Dichos datos
de magnitud para las cinco bandas se encuentran rese˜ nados para cada objeto5.
Para efectos de examinar el grado de contribuci´ on del sector UV en los valores fotom´ etricos de que
se disponen, hemos determinado los ´ ındices de color u′ − g′ y g′ − r′. Es importante resaltar que cada
uno de los valores de magnitud fue sometido a dos correcciones. La primera consisti´ o en tener en cuenta
la extinci´ on ocasionada por la V´ ıa L´ actea utilizando AV dependiente de las coordenadas gal´ acticas de
acuerdo con los mapas infrarrojos de Schlegel, Finkbeiner & Davis (1998)6. Posteriormente se realiz´ o la
correcci´ on K, esto es, la correcci´ on en magnitud de un objeto con corrimiento al rojo z que hay que
realizar con base al valor de magnitud medido en la Tierra para convertirla en su magnitud equivalente
medida en el marco de referencia del objeto. Para ello hemos utilizado los valores de los coeﬁcientes
dados por Chilingarian, Melchior & Zolotukhin (2010) que permiten realizar la correcci´ on K con base a
polinomios bidimensionales en funci´ on de z y de uno de los colores observados.
En la ﬁgura 4.9 podemos observar las distribuciones en porcentaje tanto de las muestra MC17.5,
constituida por galaxias que presentan emisi´ on de Fevii y MNC17.5, esto es, las que no, en funci´ on de
5Ver http://cas.sdss.org/astro/en/tools/explore/obj.asp
6Los datos adoptados para la extinci´ on en cada banda fueron tomados de la curva de Cardelli, Clayton & Mathis (1989):
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Figura 4.9: Distribuci´ on en porcentaje de las muestras MC17.5 (240 objetos) y MNC17.5 (419 objetos) que comprende
todos los tipos en funci´ on de dos ´ ındices de color. Los histogramas corresponden a u′ − g′ (izquierda) y g′ − r′ (derecha).
los ´ ındices de color u′ − g′ y g′ − r′. N´ otese que no est´ an discriminados por tipo. Al comparar los his-
togramas en porcentaje de los distintos ´ ındices de color, es evidente que se aprecia una clara diferencia
entre las dos muestras para el´ ındice u′ −g′. La mayor parte de los objetos con emisi´ on coronal tienden a
presentar valores de u′−g′ peque˜ nos, entre 0.4 y 1.0, en tanto que los objetos sin emisi´ on coronal tienden
a concentrarse en una zona con valores de u′ − g′ entre 1.0 y 2.0. Una diferencia entre las dos muestras,
aunque no tan marcada, se observa tambi´ en con el ´ ındice g′ − r′, en donde el grueso de los objetos con
emisi´ on coronal se ubican entre −0.2 y 0.8 (semejante a la distribuci´ on observada por Williams, Pogge
& Mathur (2002) para objetos NLS1) en tanto que aquellos sin emisi´ on coronal se agrupan entre 0.5 y 0.9.
Al ser considerados los histogramas correspondientes a la distribuci´ on en porcentaje en funci´ on de los
´ ındices de color u′ − g′ y g′ − r′ pero ahora por tipo de galaxia, ver ﬁgura 4.10, se observan diferencias
entre las muestras MC17.5 y MNC17.5 en ambos tipos. La diferencia consiste fundamentalmente en que
la muestra que presenta emisi´ on de Fevii tiende a tener valores menores para ambos´ ındices de color con
independencia del tipo de galaxia. En lo que respecta a las galaxias Sy1 “normales”, casi la totalidad
de la muestra MC17.5 tiene valores del ´ ındice u′ − g′ que se concentran entre 0.3 a 1.1 mientras que
la muestra MNC17.5 posee valores de dicho ´ ındice que, si bien presenta valores dentro de ese mismo
rango, existe una proporci´ on no despreciable de objetos que tienen valores entre 1.2 a 1.8. Para las Sy2
la diferencia es m´ as marcada aun: la gran mayor´ ıa de los objetos emisores de Fevii poseen valores de
u′ − g′ entre 0.6 a 1.4 mientras que los no emisores se concentran en un intervalo de valores entre 1.3 y
2.0. Los objetos NLS1 se acumulan en el intervalo 0.2 a 1.0, independientemente de si son o no emisores
de LCs. Aunque son relativamente pocos los objetos de ambos tipos que constituyen la muestra MC17.5
con z > 1.5 es muy factible que el seudo continuo de Feii junto con el continuo Balmer que, como se90 CAP´ ITULO 4. L´ INEAS CORONALES EN UNA MUESTRA DEL SDSS (II)
sabe, constituyen el small blue bump, domine la intensidad en el ﬁltro u′ haciendo u′−g′ particularmente
peque˜ no (Gallo et al., 2004). Con el ´ ındice g′ − r′ las diferencias entre las muestras MC17.5 y MNC17.5
no son tan acentuadas pero aun as´ ı es claro observar la tendencia de los objetos emisores de Fevii de
presentar menores valores de dicho ´ ındice. Los objetos NLS1, aun si no son emisores de LCs tienden a
presentar valores de g′ − r′ menores que las que exhiben las galaxias Seyfert 1 “normales” y Seyfert 2.
Comparemos los histogramas de emisi´ on y no emisi´ on coronal pero por tipo de galaxia. Al comparar
los valores del ´ ındice u′ − g′ se observa que, en cuanto a la emisi´ on de Fevii, los objetos Sy1 poseen
valores de dicho´ ındice menores que los que presentan los Sy2: mientras en los primeros se concentran en
un intervalo entre 0.3 y 1.1, en los segundos se acumulan en el intervalo entre 0.7 y 1.6. Si se comparan
los picos de ambas distribuciones resulta evidente que hay una clara distinci´ on entre los dos tipos de
galaxias Seyfert, aunque se trate de galaxias que tienen en com´ un el hecho de ser emisoras de Fevii.
Igualmente interesante resulta comparar aquellos objetos que no son emisores de Fevii: mientras que las
Sy2 presentan valores de u′ − g′ concentradas en un intervalo entre 0.9 y 2.0, las Sy1 poseen valores que
sugieren la existencia de dos poblaciones: una mayoritaria con valores entre 0.0 y 1.1, y otra minoritaria
entre 1.1 y 1.9. Un comportamiento semejante, aunque no tan marcado, se observa en el ´ ındice g′ − r′:
mientras que las Sy1 emisoras de Fevii poseen valores de g′ −r′ en un amplio intervalo que va de −0.2 a
0.7, las Sy2 muestran valores entre 0.3 y 0.8. Con las no emisoras de Fevii la diferencia es m´ as notoria:
mientras que en las Sy1 parece tambi´ en existir dos poblaciones, una concentrada entre −0.2 y 0.4 y otra,
m´ as voluminosa, entre 0.4 y 0.9; en las Sy2 solo hay objetos no emisores de Fevii con valores entre 0.4 y
0.9. El histograma de g′ − r′ para las Sy2 es consistente con el diagrama color-magnitud de objetos Sy2
reportado por Barth, Greene & Ho (2008) donde la mayor´ ıa de los objetos Sy 2 (de baja masa) se ubi-
can con valores de g′−r′ ≈ 0.4-0.8 y que corresponden o bien a galaxias el´ ıpticas o espirales de tipo tard´ ıo.
Vistos en conjunto, estos resultados indican que las galaxias Sy1 con emisi´ on coronal tienden a ser
m´ as azulados que las galaxias Sy2. Esto es consistente con la hip´ otesis de colocar la principal regi´ on de
emisi´ on de Fevii en la cara interna del toroide oscurecedor, ya que en tal caso cabr´ ıa esperar, para una
Sy1, una mayor probabilidad de detecci´ on de esa especie qu´ ımica junto con un incremento de la emisi´ on
de radiaci´ on UV, no tan atenuada, proveniente del centro activo. Bajo este escenario, las Sy1 con emisi´ on
de Fevii presentan valores de u′−g′ menores que los que presentan las Sy2 en virtud de que las primeras
tienden a poseer un continuo UV m´ as brillante que las Sy2 (Mulchaey et al., 1994).
4.3. Velocidad de la regi´ on de emisi´ on coronal
En la anterior secci´ on se han presentado evidencias que soportan la hip´ otesis de la emisi´ on de Fevii
ubicada de forma preferencial en la regi´ on interna del toroide oscurecedor. Si ese es el caso, la velocidad
asociada a las l´ ıneas de emisi´ on correspondiente deben reﬂejar un incremento en su magnitud, con respec-
to a las l´ ıneas de m´ as baja ionizaci´ on que se supone son emitidas en la NLR, la cual est´ a ubicada en una
regi´ on m´ as exterior. El hecho de que por lo general las LCs presenten anchos mayores que las l´ ıneas de m´ as
baja ionizaci´ on (aunque sin alcanzar los anchos caracter´ ısticos propios de la BLR) ha sido reportado desde
hace m´ as de 30 a˜ nos y comentado sucesivamente por varios autores desde entonces (Phillips & Osterbrock,
1975; Cooke et al., 1976; Wilson, 1979; Cohen, 1983; Penston et al., 1984; Wilson & Nath, 1990), por lo
que es de esperar que en la muestra MT se vea reﬂejado un comportamiento semejante. Esta secci´ on tiene
el prop´ osito de examinar los valores de velocidad de dispersi´ on asociados al ancho de las l´ ıneas de emisi´ on4.3. VELOCIDAD DE LA REGI´ ON DE EMISI´ ON CORONAL 91
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Figura 4.10: Distribuci´ on de las galaxias Sy1 “normales” (arriba), NLS1 (medio) y Sy2 (abajo) en porcentaje pertene-
cientes a las muestras MC17.5 y MNC17.5 en funci´ on de los ´ ındices u′ − g′ (izquierda) y g′ − r′ (derecha). El n´ umero de
objetos para las galaxias Sy1 y Sy2 es igual al que describe la ﬁgura 4.27.
coronal en el ´ optico que corresponden a la muestra MT y contrastarlos con los obtenidos por otros autores.
En la determinaci´ on del ﬂujo integrado de las l´ ıneas de emisi´ on, la cual, como se dijo, se ajust´ o el perﬁl
de las mismas utilizando gausianas, se puede obtener tambi´ en el ancho completo a la mitad de la altura
(FWHM, por sus siglas en ingl´ es), el cual permite asignar una velocidad de dispersi´ on a la regi´ on emisora
asumiendo ensanchamiento por efecto Doppler. El valor medido de FWHM es mayor que el valor real
(intr´ ınseco) debido al ancho adicional que introduce la resoluci´ on del espectr´ ografo. Por ello los valores
de medidos (FWHMm) fueron corregidos por ancho instrumental en cuadratura utilizando la siguiente
expresi´ on:
FWHM2
0 = FWHM2
m − FWHM2
i ,
donde FWHM0 es el valor del ancho intr´ ınseco y FWHMi es el ancho instrumental el cual tomaremos
igual a 170 kms−1 (Desjacques, Nusser & Sheth, 2007). La tabla 4.2 contiene los valores promedios del92 CAP´ ITULO 4. L´ INEAS CORONALES EN UNA MUESTRA DEL SDSS (II)
ancho instrumental intr´ ınseco de varias l´ ıneas de emisi´ on con distintos PI de los objetos que integran la
muestra MT.
L´ ınea Sy1+NLS1 Sy2
FWHM, kms−1 (±σ) FWHM, kms−1 (±σ)
Hα delgada 520 ±487 358±138
[Oi]λ6300 432±242 416±185
[Sii]λ6717 393±186 361±152
[Oii]λ3727 462±149 490±137
[Oiii]λ5007 434±206 400±199
[Neiii]λ3869 524±264 471±243
[Nev]λ3426 761±435 589±363
[Fevii]λ6087 634±316 563±345
[Fex]λ6374 659±371 464±249
[Fexi]λ7892 424±164 -
Tabla 4.2: Valores promedio de FWHM de varias l´ ıneas de emisi´ on ordenadas en orden creciente de PI. No se incluyeron
en la estad´ ıstica valores inferiores a 170 kms−1. Los valores de error corresponden al error cuadr´ atico medio.
En la ﬁgura 4.11 se puede observar la distribuci´ on en porcentaje de los valores de velocidad a intervalos
de 100 kms−1 para algunas l´ ıneas de emisi´ on. Los objetos Sy1 “normales” y NLS1 han sido reunidos en
un mismo grupo que llamamos sencillamente Sy1. En dicha ﬁgura no se incluyeron los objetos con datos
de FWHM < 200 kms−1.
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Tanto en la tabla 4.2 como en la ﬁgura 4.11, se evidencia una diferenciaci´ on entre los valores que
adoptan las velocidades para las l´ ıneas de m´ as baja ionizaci´ on ([Sii] λ6731, [Oiii] λ5007) con relaci´ on a
las l´ ıneas como el [Nev] λ3426 y [Fevii] λ6087. Mientras que las l´ ıneas de baja ionizaci´ on poseen valores
de velocidad que se concentran fundamentalmente entre los 200 y 500 kms−1, las LCs poseen una distri-
buci´ on m´ as amplia de velocidades, presentando en su mayor´ ıa valores entre 300 y 1000 kms−1. Algunos
objetos, aunque pocos, presentan valores de FWHM para el [Nev] λ3426 que supera el millar en kms−1.
En general, el rango de velocidades para las LCs es consistente con los valores de FWHM que poseen las
LCs en el NIR examinadas en el cap´ ıtulo 2 (ver tabla 2.3).
Es interesante observar los histogramas de porcentajes de las velocidades asociadas a las l´ ıneas de
[Fex] λ6374 y [Fexi] λ7892, ver ﬁgura 4.12. Debido a que el n´ umero de objetos Sy2 que emiten Fexi
es muy bajo, la distribuci´ on en porcentaje para ese tipo no fue incluida. Con todo, es posible extraer
informaci´ on importante para aquellos casos en los que se tiene un n´ umero relativamente signiﬁcativo de
objetos. Para el caso de [Fex] λ6374 se observa que la mayor´ ıa de los objetos presentan FWHM entre
200 y 900 kms−1, con pocos de ellos exhibiendo velocidades superiores a los 1000 kms−1. En general
es una distribuci´ on semejante a la de Nev. Para el caso de [Fexi] λ7892 las velocidades se concentran
en un rango muy estrecho: entre 200 y 500 kms−1, con muy pocos de ellos por encima de ese intervalo.
Comparando los valores de FWHM de estas dos LCs con los que presentan las l´ ıneas de emisi´ on de
m´ as baja ionizaci´ on se observa que para el caso de [Fex] λ6374 algunos de los objetos muestran valores
ligeramente mayores que los que tienen las LCs de m´ as baja ionizaci´ on, algo que, como hemos indicado,
ha sido observado en varias ocasiones. Pero en el caso del [Fexi] λ7892 eso no se observa: presenta una
distribuci´ on m´ as propia de l´ ıneas de baja ionizaci´ on com´ unmente atribuidas a la NLR. Esto contrasta con
lo encontrado por Gelbord, Mullaney & Ward (2009) en espectros del SDSS, quien encuentra un n´ umero
signiﬁcativo de objetos con emisi´ on de Fexi con FWHM > 500 kms−1.
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Comparando nuestros datos con la muestra de Gelbord, Mullaney & Ward (2009), tambi´ en confor-
mada por espectros del SDSS, observamos para las LCs valores promedio de FWHM cuyos valores (con
excepci´ on de Fexi) est´ an dentro de los rangos observados por nosotros. Antes de seguir es importante
se˜ nalar que estos autores presentan datos desglosados para los objetos Sy1 (discriminan entre NLS1, Sy1.0
Sy1.5); adicionalmente, para algunas l´ ıneas en las que ellos encuentran indicios de varias componentes,
suministran valores de FWHM del n´ ucleo de la l´ ınea junto con FWHM incluyendo las alas. A parte
de eso, no se menciona en ning´ un lado si sus valores fueron corregidos por ancho instrumental, por lo
que, presumiblemente, sus valores corresponden a lo que nosotros hemos llamado FWHMm. Aun as´ ı los
valores reportados por estos autores indican que las l´ ıneas de baja ionizaci´ on presentan velocidades m´ as
bajas con respecto a las LCs con unos valores que son consistentes con aquellos que presentamos en esta
tesis. Debido a la manera como se seleccionaron ambas muestras —la de Gelbord, Mullaney & Ward
(2009) basada en la detecci´ on indirecta de [Fex] λ6374, mientras que la nuestra (cuatro veces mayor) lo
fue por detecci´ on de Fevii— se evidencian ciertas diferencias en lo que respecta a las LCs en s´ ı. Mientras
que Gelbord, Mullaney & Ward (2009) encuentra que para ciertas LCs las galaxias Sy2 pueden presentar
promedios de FWHM que superen a las Sy1 (y Sy1.5), nosotros encontramos la tendencia de que los
promedios de FWHM para las Sy1 son mayores a los de las Sy2. Sin embargo, puesto que la dispersi´ on
de los valores es alta, no es posible sostener si esto reﬂeje en s´ ı una propiedad general entre ambos tipos
de galaxias.
Tomados globalmente, estos resultados no presentan una correlaci´ on extendida entre el FWHM y el
PI, en particular en lo que ata˜ ne a las LCs. La l´ ınea del [Fexi] λ7892 con un PI de 262 eV muestra valores
de FWHM menores que los que presentan las l´ ıneas de [Fevii] λ6087 y [Nev] λ3426, con PIs cercanos
a 100 eV. En la secci´ on 2.4.1 encontramos que LCs en el NIR para varias galaxias presentan valores de
FWHM que tienen un m´ aximo cerca de 300 eV para luego decrecer a partir de ese valor de PI. Es posible
que lo que est´ e ocurriendo es que una fracci´ on del Fexi en nuestra muestra est´ e ya desexcitada y lo que
se detecta de esta l´ ınea corresponda a zonas de emisi´ on con velocidades menores. El hecho de que en las
LCs del NIR el pico se d´ e no en 250 eV sino un poco m´ as se deba al poder de penetraci´ on de las mismas
a trav´ es de zonas oscurecidas.
Un an´ alisis m´ as detallado de la cinem´ atica de las LCs en el ´ optico, que incluye tambi´ en algunos
espectros del SDSS, est´ a reservado para el cap´ ıtulo 5.
4.4. ¿Fotoionizaci´ on o colisi´ on?
Desde hace m´ as de cuarenta a˜ nos se ha venido dando la discusi´ on sobre el mecanismo principal de
ionizaci´ on de las especies qu´ ımicas que dan origen a la emisi´ on de las LCs en AGNs. Unos la han asignado
a fotoionizaci´ on proveniente de una fuente intensa de radiaci´ on (UV y rayos X) en tanto que otras postu-
ras deﬁenden el choque entre nubes de alta velocidad. Otros autores consideran que ambos mecanismos
se presentan simult´ aneamente.
En la presente secci´ on examinamos el comportamiento de la luminosidad de las LCs entre s´ ı y entre
l´ ıneas de m´ as baja ionizaci´ on as´ ı como la posible incidencia sobre ellas de los rayos X (suaves y duros) y
de la luminosidad en radio para efectos de extraer informaci´ on sobre el tipo de mecanismo de ionizaci´ on
que est´ a operando en los objetos de la muestra MT.4.4. ¿FOTOIONIZACI´ ON O COLISI´ ON? 95
4.4.1. Relaciones entre las luminosidades
Son pocas las muestras de galaxias activas con datos de l´ ıneas coronales que sean lo suﬁcientemente
numerosas como para extraer resultados dentro de un amplio rango de valores. De ah´ ı que sean relativa-
mente escasos los reportes en los que se explora las posibles relaciones que puedan existir entre el ﬂujo
(o la luminosidad) de una l´ ınea coronal dada respecto a otra l´ ınea de emisi´ on (incluyendo, por supuesto,
una l´ ınea coronal). Una correlaci´ on entre los ﬂujos de [Fexi] λ7892 con [Fevii] λ6087 ya es notada por
Grandi (1978). Penston et al. (1984) a la vez encuentra una fuerte correlaci´ on entre [Fex] λ6374 y el
ﬂujo de Hβ λ4861 as´ ı como una correlaci´ on entre [Fex] λ6374 y [Fevii] λ6087 y [Fex] λ6374 y [Oiii]
λ5007. Estos ´ ultimos concluyen que dichas correlaciones favorecen ampliamente el proceso de fotoioniza-
ci´ on como mecanismo responsable de la alta ionizaci´ on. Gelbord, Mullaney & Ward (2009) conﬁrman la
existencia de una correlaci´ on entre [Fex] λ6374 y [Fevii] λ6087 y notan una excelente correlaci´ on entre
[Fex] λ6374 y [Fexi] λ7892.
Para el caso de la muestra de galaxias que nos ocupa en este cap´ ıtulo, hemos estudiado las relacio-
nes que existen entre las LCs (Fevii, Nev, Fex, Fexi) como tambi´ en entre estas y l´ ıneas de m´ as baja
ionizaci´ on (Oiii, Neiii, Sii, Oi). Podemos observar en la ﬁgura 4.13 la relaci´ on entre los logaritmos de
las luminosidades de las l´ ıneas coronales que se detectaron en el ´ optico. Tomadas en su conjunto, se
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desprende que existen correlaciones relativamente fuertes entre las luminosidades de las LCs en el ´ optico,
calculadas incluyendo todos los objetos, independiente de su tipo, con ´ ındices de correlaci´ on r que est´ an
comprendidos entre 0.75 (logLFexi vs. logLFevii) hasta 0.89 (logLFexi vs. logLFex), ver tabla 4.3.
Relaci´ on b r
LFevii vs. LNev 0.78 ± 0.06 0.80
LFex vs. LFevii 0.85 ± 0.06 0.81
LFexi vs. LFex 0.93 ± 0.08 0.89
LFexi vs. LFevii 0.75 ± 0.11 0.75
LNev vs. LNeiii 0.80 ± 0.04 0.87
LFevii vs. LOiii 0.76 ± 0.04 0.80
LFex vs. LOi 0.78 ± 0.04 0.72
LFexi vs. LSii 0.84 ± 0.04 0.73
Tabla 4.3: Relaciones entre los logaritmos de las luminosidades (incluyendo todos los objetos) de las LCs m´ as frecuentes
encontradas en la muestra y de algunas LCs con respecto a l´ ıneas de m´ as baja ionizaci´ on. Se presenta el valor del exponente
b asumiendo una relaci´ on del tipo Li ∝ Lb
j y el valor del coeﬁciente de correlaci´ on r.
Sin embargo, los valores de luminosidad tienen la desventaja de generar aparentes fuertes correlaciones
a causa de la ampliﬁcaci´ on de los valores de los ﬂujos, ya que son el resultado de la multiplicaci´ on de
estos por el cuadrado de la distancia (un n´ umero que depende del corrimiento al rojo) en tanto que el
rango de variaci´ on del ﬂujo es m´ as estrecho. En particular, el efecto se puede apreciar de forma nota-
ble en la muestra MT dado que los valores de z est´ an comprendidos en un intervalo que va de 0.001 a 0.44.
Por tal raz´ on, se decidi´ o explorar las relaciones entre las LCs pero a partir de sus valores de ﬂujos. La
ﬁgura 4.14 presenta las relaciones entre los logaritmos de los ﬂujos de las LCs com´ unmente encontradas
en el ´ optico. En la tabla 4.4 se consignan los valores del ´ ındice de correlaci´ on. Se observa que los valores
del ´ ındice correlaci´ on que involucran valores de ﬂujos son menores que aquellos que se obtuvieron con
luminosidades. En general, se observan ´ ındices de correlaci´ on relativamente grandes cuando est´ an invo-
lucradas LCs que poseen PIs del mismo orden, tales como los pares [Fevii] λ6087-[Nev] λ3426 y [Fex]
λ6374-[Fexi] λ7892. Los ´ ındices m´ as apartados de la unidad corresponden a las relaciones entre Fevii y
las especies de m´ as alta ionizaci´ on como es el caso de Fex y Fexi. Las fuertes correlaciones observadas
sugieren que el mecanismo responsable de la ionizaci´ on de Fe+6 es el mismo de la ionizaci´ on del Ne+4 y
que puede decirse lo mismo entre el par Fe+9 y el Fe+10.
Una fuerte correlaci´ on (0.88) entre los ﬂujos de las l´ ıneas de [Fex] λ6374 y [Fexi] λ7892 ya hab´ ıa sido
notada por Gelbord, Mullaney & Ward (2009) en una muestra seleccionada por emisi´ on de Fex, esto
es, en una muestra constituida por objetos que exhiben ionizaci´ on particularmente alta. Los valores de
´ ındice de correlaci´ on que dichos autores obtienen entre los pares Fevii-Fex y Fevii-Fexi (0.70 y 0.62,
respectivamente), resultan ser bajos, aunque son mayores que los que hemos obtenido aqu´ ı.
En la gr´ aﬁca 4.15 se muestran dos relaciones en ﬂujo entre l´ ıneas coronales y l´ ıneas de m´ as baja
ionizaci´ on. Observamos una fuerte correlaci´ on (0.82) entre el [Nev] λ3426 y el [Neiii] λ3869. Dicho valor
de correlaci´ on es casi id´ entico cuando se discrimina por tipo de galaxia. Hay una correlaci´ on, aunque no4.4. ¿FOTOIONIZACI´ ON O COLISI´ ON? 97
Relaci´ on r Relaci´ on r
FFevii vs. FNev 0.69 FFevii vs. FO iii 0.63
FFex vs. FFevii 0.45 FOiii vs. FOii 0.91
FFexi vs. FFex 0.69 FNeiii vs. FO ii 0.84
FFexi vs. FFevii 0.27 FOii vs. FOi 0.88
FNev vs. FNeiii 0.82 FNeiii vs. FSii 0.86
Tabla 4.4: Relaci´ on entre los logaritmos de los ﬂujos incluidos todos los tipos. Se presentan los ´ ındices de correlaci´ on r
de las LCs m´ as frecuentes encontradas en la muestra, de algunas LCs con respecto a l´ ıneas de m´ as baja ionizaci´ on y entre
algunas l´ ıneas de baja ionizaci´ on.
tan fuerte (0.63), entre el [Fevii] λ6087 y el [Oiii] λ5007, inferior a la observada por Gelbord, Mullaney &
Ward (2009) que fue de 0.82. Como se recordar´ a, la muestra MT cuadruplica la muestra de estos autores,
por lo que en la primera se evidencia algo m´ as de dispersi´ on de los puntos observacionales. Siguiendo con
la relaci´ on Fevii-Oiii, al discriminarlas por tipo de objeto observamos que el´ ındice de correlaci´ on es m´ as
fuerte para las Sy2 (0.79), seguidas por las Sy1 “normales”(0.63) y con las NLS1 siendo m´ as bajo (0.57).
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Las correlaciones observadas sugieren un mecanismo compartido de ionizaci´ on y como este proceso, pa-
ra especies qu´ ımicas como Ne+2 y O+2 es atribuible a fotoionizaci´ on proveniente de una fuente central,
nuestros resultados apoyan la fotoionizaci´ on como mecanismo principal de la formaci´ on del Nev y el Fevii.
-15.5
-15.0
-14.5
-14.0
l
o
g
 
F
[
N
e
 
V
]
 
3
4
2
6
 
-16.5 -16.0 -15.5 -15.0 -14.5 -14.0 -13.5
log F[Ne III] 3869 
-16.5
-16.0
-15.5
-15.0
-14.5
-14.0
l
o
g
 
F
[
F
e
 
V
I
I
]
 
6
0
8
7
 
-14.5 -14.0 -13.5 -13.0 -12.5
log F[O III] 5007 
Figura 4.15: Relaci´ on entre los ﬂujos de LCs y l´ ıneas de emisi´ on de baja ionizaci´ on. [Nev] λ3426 vs. [Neiii] λ3869
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mismas de la ﬁgura 4.13.
Tambi´ en observamos ´ ındices de correlaci´ on altos (ver tabla 4.4) cuando se relacionan l´ ıneas de baja
ionizaci´ on, tales como [Oiii] λ5007 con [Oi] λ6300 o [Neiii] λ3869 con [Oii] λ3727. De nuevo, esto apoya
el mecanismo de fotoionizaci´ on como principal fuente de la ionizaci´ on de las especies qu´ ımicas involu-
cradas. Salvo por las LCs del hierro, se observa la tendencia de ´ ındices de correlaci´ on mayor entre pares
cuando est´ a involucrada la misma especie qu´ ımica, tal como Nev-Neiii o O iii-Oii. Esta alta correlaci´ on
entre iones de un mismo elemento se entiende al considerar que as´ ı se eliminan los posibles efectos de
abundancia que puedan existir.
Los valores bajos de ´ ındice de correlaci´ on entre el [Fevii] λ6087 y las l´ ıneas [Fex] λ6374 y [Fexi]
λ7892 indican que un mecanismo adicional est´ a en juego. Es posible que dicho mecanismo sea la densidad
electr´ onica ya que los valores de densidad cr´ ıtica tanto para el Fex como para el Fexi son de dos a tres
´ ordenes de magnitud superior al del Fevii (y Nev). Est´ a observacionalmente establecido que las zonas
de emisi´ on del Fex y Fexi no son tan extendidas en torno al centro activo comparadas con las de Fevii
y Nev (Rodr´ ıguez-Ardila et al., 2006; Mazzalay, Rodr´ ıguez-Ardila & Komossa, 2010). Por lo tanto, su
emisi´ on surge de zonas m´ as internas, esto es, en regiones con densidades electr´ onicas mayores. En tal
escenario, es posible que en las principales zonas de emisi´ on del Fex y Fexi reinen unas condiciones f´ ısi-
cas tales que desexciten colisionalmente aquellas especies qu´ ımicas con densidades cr´ ıticas relativamente
bajas. Esto podr´ ıa explicar por qu´ e se obtienen resultados distintos en muestras que son seleccionadas a
partir de la emisi´ on de Fevii de otras que lo son por Fex. Como se recordar´ a, mientras que Gelbord, Mu-
llaney & Ward (2009) no observaron anisotrop´ ıa de emisi´ on de [Fevii] λ6087 en los dos tipos de galaxias4.5. RELACI´ ON CON EMISI´ ON DE RAYOS X 99
Seyfert (en una muestra seleccionada por emisi´ on de [Fex] λ6374), tanto Muruyama & Taniguchi (1998a)
como nosotros en esta tesis s´ ı observamos dicha anisotrop´ ıa de emisi´ on de [Fevii] λ6087 para muestras
seleccionadas con esta misma especie qu´ ımica. Comentaremos m´ as sobre este aspecto en la secci´ on 4.8.
4.5. Relaci´ on con emisi´ on de rayos X
Puesto que el mecanismo m´ as probable de formaci´ on de las especies qu´ ımicas que dan lugar a las
LCs es fotoionizaci´ on proveniente de una fuente intensa de radiaci´ on, es de esperarse, dados los rangos
de energ´ ıa del potencial de ionizaci´ on, que exista alguna conexi´ on entre la luminosidad de rayos X y la
luminosidad de las LCs.
Por ello, el prop´ osito de la presente secci´ on es estudiar la relaci´ on entre las luminosidades de las LCs
como [Fevii] λ6087, [Fex] λ6374, [Fexi] λ7892 y [Nev] λ3426 y las luminosidades de rayos X tanto
suaves como fuertes para los objetos que constituyen nuestra muestra. Como se recordar´ a, un an´ alisis de
la incidencia de rayos X en la luminosidad de l´ ıneas coronales en el infrarrojo cercano fue realizado en la
secci´ on 2.4.3 la cual contiene tambi´ en comentarios a estudios previos sobre el tema.
4.5.1. Rayos X suaves: Rosat (0.1-2.4 keV)
Gelbord, Mullaney & Ward (2009) realizaron un estudio de correlaci´ on entre la luminosidad de rayos
X suaves (0.1-2.4 keV) y la luminosidad de l´ ıneas coronales (en particular de [Fex] λ6374) de un grupo de
63 espectros tomados del SDSS. Para tal efecto, utilizaron datos obtenidos por el sat´ elite Rosat7. Estos
investigadores hallaron datos de rayos X (conteos por segundo) de 32 de sus objetos de la prospecci´ on de
todo el cielo Rosat (RAAS, por sus siglas en ingl´ es (Voges et al., 1999)). Dichos datos pueden consultarse
a trav´ es de internet8. Una diﬁcultad al utilizar los datos medidos por Rosat es que el n´ umero de conteos
para la gran mayor´ ıa de las fuentes es demasiado bajo como para ﬁjar un modelamiento espectral deta-
llado. Por ello, una opci´ on frecuente (ver por ejemplo Boyle et al. (1993), Green & Mathur (1996)) para
estimar el ﬂujo integrado de una fuente a partir de la tasa de conteo es asumir un modelo espectral (esto
es, ﬁjar el´ ındice) y la densidad de columna con valores que sean coherentes con lo que se est´ a observando.
Por ello, Gelbord, Mullaney & Ward (2009) al realizar la conversi´ on entre conteos por segundo y ﬂujo
(en erg.cm−2 s−1) para una ventana entre 0.1 y 2.4 keV la realizaron a trav´ es de una herramienta en
l´ ınea9, suponiendo valores del ´ ındice espectral Γ de 1.5 y 3.0, y valores de columna de absorci´ on en el
interior de la Galaxia de nH = 3 × 1020 cm−2. Con los valores de luminosidad correspondientes, ellos
encuentran que el ﬂujo de la l´ ınea de [Fex] λ6374 escala bien con el ﬂujo de rayos X suaves en 0.1-2.4 keV.
Nosotros hemos utilizado un procedimiento semejante para obtener valores de luminosidad de rayos
X suaves entre 0.1 y 2.4 keV. Tambi´ en adoptamos nH = 3×1020 cm−2 y usamos Γ = 1.5. Con la muestra
7Rosat es la abreviatura de R¨ ontgensatellit. Fue un sat´ elite de rayos X alem´ an que dur´ o en funcionamiento gran parte de
la d´ ecada de los a˜ nos noventa del siglo pasado, y cuyo principal instrumento fue el contador proporcional de posicionamiento
sensitivo (PSPC, por sus siglas en ingl´ es).
8http://www.xray.mpe.mpg.de/cgi-bin/rosat/src-browser
9http://heasarc.gsfc.nasa.gov/Tools/w3pimms.html100 CAP´ ITULO 4. L´ INEAS CORONALES EN UNA MUESTRA DEL SDSS (II)
MT, estamos cuadruplicando el n´ umero de datos de la muestra estudiada por Gelbord, Mullaney & Ward
(2009) en lo que respecta a la relaci´ on de rayos X suaves con los datos de [Fevii] λ6087. Podemos ver
en la ﬁgura 4.16 el comportamiento de la luminosidad de las l´ ıneas [Fevii] λ6087 (izquierda) y [Nev]
λ3426 (derecha) frente a la luminosidad de rayos X suaves en la banda Rosat. Tal y como ocurri´ o con la
muestra de Gelbord, Mullaney & Ward (2009), fueron muy pocas las galaxias Sy2 a las que se les pudo
encontrar un valor de conteo en la mencionada p´ agina, como para obtener alguna tendencia espec´ ıﬁca de
estos objetos. Ambas ﬁguras evidencian la existencia de una correlaci´ on para las dos l´ ıneas, aunque es
m´ as evidente para el [Fevii] λ6087 que para el [Nev] λ3426. Espec´ ıﬁcamente, para la l´ ınea del [Fevii]
λ6087 se registra una correaci´ on de 0.72 para los objetos Sy1 normales en tanto que para las NLS1 el
´ ındice de correlaci´ on es m´ as bajo (0.47). En el caso de [Nev] λ3426 el comportamiento se invierte: el
´ ındice de correlaci´ on es mejor para NLS1 (0.625) que para Sy1 normales (0.355).
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Figura 4.16: Luminosidad de [Fevii] λ6087 (izquierda) y [Nev] λ3426 (derecha) con respecto a la luminosidad de rayos
X suaves (0.1-2.4 keV) asumiendo Γ = 1.5. Las unidades de la luminosidad est´ an en erg.s−1.
En la ﬁgura 4.17 se observa la relaci´ on entre la luminosidad de [Fex] λ6374 (izquierda) y [Fexi]
λ7892 con respecto a la luminosidad de rayos X (0.1-2.4 keV) asumiendo Γ = 1.5. Para el primer ca-
so se obtiene un ´ ındice de correlaci´ on de 0.56 para Sy1 normales y de 0.76 para NLS1. Para el caso
de [Fexi] λ7892, se observa una mayor dispersi´ on de puntos (´ ındices de correlaci´ on de 0.4 y 0.70 para
Sy1 normales y NLS1, respectivamente). Tal y como se coment´ o en la secci´ on 2.4.4, en la que se vio
la existencia de una clara correlaci´ on entre la luminosidad de los rayos X suaves y la luminosidad de
varias LCs en el NIR, las estrechas correlaciones observadas entre la luminosidades de las LCs en el
´ optico (vistas preferencialmente en las l´ ıneas de [Fevii] λ6087 y [Fex] λ6374) y la luminosidad en rayos
X suaves favorecen el mecanismo de fotoionizaci´ on como principal responsable de la formaci´ on de las LCs.
A pesar del grado de aproximaci´ on del m´ etodo usado para determinar el ﬂujo integrado de rayos X
entre 0.1 a 2.4 keV, que implic´ o asignar para todos los objetos un ´ ındice com´ un, los resultados muestran4.5. RELACI´ ON CON EMISI´ ON DE RAYOS X 101
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Figura 4.17: Luminosidad de [Fex] λ6374 (izquierda) y [Fexi] λ7892 (derecha) con respecto a la luminosidad de rayos X
suaves (0.1-2.4 keV) asumiendo Γ = 1.5. Las unidades de la luminosidad est´ an en erg.s−1. Las etiquetas son las mismas de
la ﬁgura 4.16.
en conjunto correlaciones entre la luminosidad de los rayos X suaves con la luminosidad de las LCs, tanto
en el ´ optico como en el NIR, que pueden interpretarse como un indicativo de una relaci´ on causa-efecto
entre los rayos X y el PI requerido para generar los iones correspondientes. Las LCs examinadas muestran
energ´ ıas asociadas que van del orden de 0.1 keV (Ne4+, Fe6+) pasando por 0.16 keV (Si5+), 0.23 keV
(Fe9+), 0.28 keV (S7+) y llegar hasta valores ligeramente superiores a 0.3 keV (Si9+, S8+). En otros t´ ermi-
nos: los valores de energ´ ıa de ionizaci´ on corresponden a los valores asociados de fotones en rayos X suaves.
Es importante resaltar que un aspecto que refuerza el escenario de fotoionizaci´ on para las LCs constitu-
yen las observaciones de alta resoluci´ on realizadas por los telescopios en rayos X Chandra y XMM-Newton,
que han permitido observar emisi´ on de rayos X suaves con una extensi´ on y morfolog´ ıa altamente corre-
lacionada con la emisi´ on de Oiii, esto es, con la NLR (Torresi et al., 2009; Guainazzi & Bianchi, 2007;
Bianchi et al., 2010). Modelos de fotoionizaci´ on han mostrado que puede existir un gas emisor de Oiii
que al mismo tiempo sea emisor de rayos X suaves (Bianchi, Guainazzi & Chiaberge, 2006), lo que puede
explicar la extensi´ on de emisi´ on coronal en algunos AGNs que alcanzan los centenares de parsecs.
4.5.2. Rayos X duros: 2-10 keV
A continuaci´ on examinaremos el comportamiento de las LCs frente a rayos X m´ as energ´ eticos, corres-
pondientes a un sector entre 2 y 10 keV. Se escogi´ o esta banda en raz´ on a la existencia de un n´ umero
relativamente alto de observaciones de objetos extragal´ acticos realizados en este intervalo de energ´ ıa. Aun
as´ ı, son m´ as bien pocas las galaxias de la muestra MT cuyos valores de ﬂujo o luminosidad que en esa
banda est´ en publicados. Con todo, en la ﬁgura 4.18 hemos colocado los datos reunidos: a la izquierda102 CAP´ ITULO 4. L´ INEAS CORONALES EN UNA MUESTRA DEL SDSS (II)
observamos el comportamiento de la luminosidad de [Fevii] λ6087 y a la derecha, del de [Nev] λ3426,
con respecto a la luminosidad de rayos X duros (2-10 keV). Observamos un comportamiento semejante
al presentado por las l´ ıneas coronales en el infrarrojo, ver secci´ on 2.4.5.
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Figura 4.18: Luminosidad de [Fevii] λ6087 (izquierda) y [Nev] λ3426 (derecha) con respecto a la luminosidad de
rayos X duros (2-10 keV). Las unidades de la luminosidad est´ an en erg.s−1. Los datos de rayos X fueron tomados
de: Ueda et al. (2005) (3C 223, 3C223.1, MRK 142, MARK 202, MARK 34, MARK 699, KUG1031+398, TON 1187,
WAS61, RXSJ13406+4036), Shinozaki et al. (2006) (SBS1320+551, MARK 290, NGC 5548, MARK 926), Piconcelli et
al. (2005) (PG1114+445, PG1244+026, PG1309+355, PG1427+480), http://tartarus.gsfc.nasa.gov/docsv3/ordlist.html (II
Zw1, IRAS0914+4109), Cappi et al. (2006) (NGC 4388), Beckmann, Gehrels & Shrader (2006) (NGC 5506) Kaspi et al.
(2005) (MARK 110), Gonz´ alez-Mart´ ın et al. (2006) (NGC 4395), Guainazzi, Matt & Perola (2005) (UM 625), Harrison
(2003) (MS12143+3811), Greene & Ho (2007) (Zw047.107) y Shi et al. (2005) (3C 219).
El n´ umero de puntos para el [Nev] λ3426 es tan peque˜ no que es dif´ ıcil asegurar si el comportamiento
es signiﬁcativo. En [Fevii] λ6087 s´ ı existe un n´ umero suﬁciente de datos como para asegurar una ten-
dencia. En ambos casos, a pesar de la alta dispersi´ on de los puntos, se observa una correlaci´ on entre la
luminosidad y la luminosidad de los rayos X duros. La relaci´ on lineal observada entre los logaritmos de
las luminosidades da ´ ındices de correlaci´ on de 0.78 y 0.79 para el Fevii y el Nev, respectivamente, con
la siguiente dependencia (incluyendo todos los puntos, incluso los T2):
logLFevii = 13.00(±4.16)+ 0.62(±0.09)logLX (2−10 keV),
logLNev = 10.78(±9.01)+ 0.69(±0.20)logLX (2−10keV).
Al ser comparados estos resultados con los obtenidos en las LCs del NIR (ver secci´ on 2.4.5) notamos
que en estas ´ ultimas la dispersi´ on es m´ as fuerte (sobre todo por la presencia de objetos Ty2) pero se
observ´ o una correlaci´ on entre la luminosidad de Sivi, Sviii, Six y Six y la luminosidad de rayos X duros
cuando est´ an presenten solo los objetos Ty1. Estas gr´ aﬁcas se pueden contrastar con el comportamiento
de la luminosidad de Oiii con respecto a la luminosidad de rayos X entre 2-10 keV observado por Heck-
man et al. (2005), ver gr´ aﬁca 4 de ese art´ ıculo, en la que dif´ ıcilmente se puede hablar de correlaci´ on,4.6. RELACI´ ON CON EMISI´ ON DE RADIO 103
aunque se observa una zona de exclusi´ on junto con la tendencia de los objetos Sy2 a ubicarse en la zona
de baja luminosidad de rayos X. En esta ´ ultima apreciaci´ on, resulta interesante observar en la ﬁgura 4.18,
la excepci´ on notable de IRAS0914+4109 (el punto que representa la mayor luminosidad coronal tanto en
Fevii como en Nev), un objeto HyLIRG (hyperluminous infrared galaxy) con un claro espectro Ty2 que
posee el mayor corrimiento al rojo de toda la muestra MT (0.44).
La relaci´ on entre la luminosidad de rayos X en 2-10 keV y l´ ıneas de emisi´ on ha tenido resultados varia-
bles. Ya comentamos que Heckman et al. (2005) no detectaron correlaci´ on con Oiii (aunque reportaron
una fuerte correlaci´ on entre este y rayos X entre 3-20 keV); otros autores s´ ı la han hallado (Mulchaey
et al., 1994; Panessa et al., 2006), este ´ ultimo tambi´ en en ﬂujo. Adicionalmente se ha encontrado fuerte
correlaci´ on con Hα (Ward et al., 1988; Terashima, Ho & Ptak, 2000; Ho et al., 2001).
Un problema adicional, que diﬁculta relacionar los rayos X duros con la emisi´ on de LCs, es que los
rayos X duros no solamente pueden provenir del centro activo y de regiones circundantes a ´ el (en el
caso de NGC 1068 puede extenderse hasta 0.5 kpc (Young, Wilson & Shopbell, 2001)) sino que pueden
emitirse en regiones entre c´ umulos de galaxias o de fuentes puntuales de la galaxia hu´ esped atribuidos a
binarias de rayos X o a regiones de muy intensa formaci´ on estelar, como as´ ı parecen indicarlo la emisi´ on
extendida (hasta de varios kiloparsecs) de rayos X (2-7 keV) en varios LINERs (Terashima et al., 2000).
En suma, a pesar de las diﬁcultades a las que hemos hecho referencia, basados en los datos de rayos X,
tanto suaves como duros, los objetos de la muestra MT tienden a favorecer el mecanismo de fotoionizaci´ on
como responsable de la ionizaci´ on de las especies qu´ ımicas involucradas.
4.6. Relaci´ on con emisi´ on de radio
Hasta donde es de nuestro conocimiento, no se ha reportado en la literatura alg´ un tipo de relaci´ on en-
tre la luminosidad en radio y su efecto en la luminosidad de l´ ıneas coronales. Solo Appenzeller & Wagner
(1991) en su estudio de l´ ıneas coronales en una peque˜ na muestra de cuasares mencionan de pasada que
no notaron alg´ un tipo de relaci´ on entre la intensidad de las LCs observada y el hecho de que los objetos
fueran o no ruidosos en el radio. Sin embargo, s´ ı es conocido desde hace tiempo la existencia de una
correlaci´ on fuerte entre la luminosidad del [Oiii] λ5007 y la luminosidad del radio en 21 cm (de Bruyn
& Wilson, 1978), la cual es independiente del tipo de galaxia observada.
Observaciones en n´ ucleos activos de galaxias cercanos han revelado alg´ un tipo de relaci´ on entre el
chorro de radio y emisi´ on fuerte coronal (Korista & Ferland, 1989) lo que indicar´ ıa a priori una correla-
ci´ on entre ambas cantidades. Nazarova, O’Brien & Ward (1999) sugirieron que la existencia del chorro en
NGC 1068 cumple el papel de formar un canal a trav´ es de la NLR lo que le permite al continuo nuclear lle-
gar a la zona de emisi´ on coronal sin ser severamente atenuado. O el chorro tiene el efecto directo de ionizar
por choques a las especies qu´ ımicas involucradas o juega el papel secundario de formar un canal para que
una determinada zona gaseosa “vea” el continuo anisotr´ opico que se emite desde el n´ ucleo propiamente
dicho. En ambos casos se esperar´ ıa una corrrelaci´ on entre la luminosidad de las LCs y la emisi´ on en radio.
Con el prop´ osito de estudiar la relaci´ on la emisi´ on coronal y la emisi´ on en radio, se realiz´ o una revisi´ on
en la literatura en busca de mediciones de ﬂujo en el sector del radio para el mayor n´ umero posible de
objetos que constituyen la muestra MT, al cabo de la cual se encontr´ o que hab´ ıa un n´ umero mayor de104 CAP´ ITULO 4. L´ INEAS CORONALES EN UNA MUESTRA DEL SDSS (II)
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Figura 4.19: Luminosidad de [Fevii] λ6087, [Nev] λ3426, [Fex] λ6374 y [Fexi] λ7892 en unidades de erg. s−1 con respecto
a la luminosidad de radio en 1.4 GHz en erg.s−1Hz−1. Las referencias de las que se tomaron los valores de ﬂujo para el
radio est´ an contenidos en la tabla 4.5.
datos en la frecuencia de 1.4 GHz (21.4 cm). De gran importancia fueron los datos obtenidos a trav´ es de
la p´ agina del FIRST10. La ﬁgura 4.19 presenta el comportamiento en luminosidad de la l´ ınea en [Fevii]
λ6087, [Nev] λ3426, [Fex] λ6374 y [Fexi] λ7892 con relaci´ on a la luminosidad en 1.4 GHz.
En todos los casos se observa una dispersi´ on de puntos relativamente alta, aunque parece evidenciarse
una ligera tendencia, observada en tres de los cuatro casos, de una mayor luminosidad de la LC para una
mayor luminosidad en radio, al menos hasta un valor de luminosidad en radio cercano a 1031 − 1031.5
erg. s−1 Hz−1 por encima del cual los valores de luminosidad en los casos de Fevii y Fex dejan de ser
crecientes para adoptar un comportamiento un tanto irregular y con tendencia a decrecer. Debido a que
son pocos los objetos de la muestra que son radio ruidosos (logL1.4 GHz (erg. s
−1Hz
−1) ≥ 31.5) y que al
mismo tiempo emitan LCs, no es posible establecer de manera clara el comportamiento de la luminosidad
coronal por encima del valor referido de luminosidad en radio.
10FIRST es acr´ onimo de Faint Images of the Radio Sky at Twenty-cm el cual es un proyecto destinado a producir un
cat´ alogo en radio equivalente a la prospecci´ on del cielo del observatorio Palomar. La prospecci´ on cubri´ o 9000 grados cuadra-
dos y fue realizada a trav´ es de los radiotelescopios que integran el VLA (White et al., 1997). La p´ agina que permiti´ o consultar
los datos es: sundog.stsci.edu/cgi-bin/searchﬁrst4.6. RELACI´ ON CON EMISI´ ON DE RADIO 105
Tabla 4.5: Referencias para datos de flujos de radio en 1.4 GHz correspondientes a la figura 4.19
Galaxia Referencia Galaxia Referencia
1WGAJ1343.9+2712 Servidor FIRST RXSJ07491+4510 White & Becker (1992)
2MASSJ00070+1554 Condon et al. (1998) RXSJ08420+4018 Becker, White & Helfand (1995)
2MASSJ15134+4654 Servidor FIRST RXSJ09475+1005 Servidor FIRST
3C219 White & Becker (1992) RXSJ10167+4210 Servidor FIRST
3C223.0 White & Becker (1992) RXSJ11376+1039 Condon et al. (1998)
3C227 White & Becker (1992) RXSJ11437+1128 Servidor FIRST
3C234.0 White & Becker (1992) RXSJ11479+0902 Servidor FIRST
3C323.1 Servidor FIRST RXSJ12137+4227 Servidor FIRST
4C29.30 Becker, White & Helfand (1995) RXSJ13199+5235 Servidor FIRST
4C54.27 White & Becker (1992) RXSJ16107+3303 Servidor FIRST
II Zw1 Condon et al. (1998) RXSJ16558+2146 Servidor FIRST
CBS 74 Becker, White & Helfand (1995) SBS 0755+509 Servidor FIRST
CG 218 Condon et al. (1998) SBS 0915+556 Servidor FIRST
CG 404 Servidor FIRST SBS 1125+581 Servidor FIRST
FBS0732+396 Servidor FIRST SBS 1126+516 Servidor FIRST
FIRSTJ0842+4025 Becker, White & Helfand (1995) SBS 1213+549A Servidor FIRST
FIRSTJ1018+3436 Becker, White & Helfand (1995) SBS 1320+551 Servidor FIRST
FIRSTJ1455+3226 Becker, White & Helfand (1995) SBS 1353+564 Servidor FIRST
HS 0749+1943 Condon et al. (1998) SDSSJ01389+1321 Condon et al. (1998)
IRAS09104+4109 Condon, Cotton & Broderick (2002) SDSSJ01537-0857 Servidor FIRST
IRAS13144+4508 Servidor FIRST SDSSJ01555-0857 Servidor FIRST
IRASF14030+5338 Servidor FIRST SDSSJ07372+3131 Servidor FIRST
IRASF16320+3730 Servidor FIRST SDSSJ07510+2914 Becker, White & Helfand (1995)
IRAS14474+4233 White & Becker (1992) SDSSJ08295+0812 Servidor FIRST
IRAS15176+5216 Servidor FIRST SDSSJ08353+5240 Condon et al. (1998)
IRAS17371+5615 Servidor FIRST SDSSJ08362+5212 Servidor FIRST
KISSR1285 Servidor FIRST SDSSJ08415+0101 Condon et al. (1998)
KUG1031+398 Becker, White & Helfand (1995) SDSSJ10067+4122 Becker, White & Helfand (1995)
LCRSJ1328-0307 Servidor FIRST SDSSJ10156+0054 Servidor FIRST
MRK 34 Servidor FIRST SDSSJ10216+1017 Servidor FIRST
MARK 110 Condon et al. (1998) SDSSJ10294+1408 Servidor FIRST
MARK 142 Servidor FIRST SDSSJ10501+1132 Servidor FIRST
MARK 290 Servidor FIRST SDSSJ11056+0202 White & Becker (1992)
MARK 477 Servidor FIRST SDSSJ11072+0804 Servidor FIRST
MARK 699 Becker, White & Helfand (1995) SDSSJ11457+0241 Servidor FIRST
MARK 926 Servidor FIRST SDSSJ14003+0502 Servidor FIRST
MARK 1146 Condon, Cotton & Broderick (2002) SDSSJ12451-0321 Servidor FIRST
MARK 1310 Servidor FIRST SDSSJ12239-0233 Servidor FIRST
MARK 1392 Servidor FIRST SDSSJ12059+4959 Servidor FIRST
MARK 1447 Servidor FIRST SDSSJ11536+1017 Servidor FIRST
MCG+08.15.056 Condon et al. (1998) SDSSJ14194+0139 Servidor FIRST
MCG+08.23.067 Servidor FIRST SDSSJ14248+0008 Servidor FIRST
MS12143+3811 Becker, White & Helfand (1995) SDSSJ14503+0152 Servidor FIRST
MS15453+0305 Servidor FIRST SDSSJ14548+0038 Servidor FIRST
NGC 3362 Condon, Cotton & Broderick (2002) SDSSJ11458+0142 Condon et al. (1998)
NGC 3855 Servidor FIRST SDSSJ16365+4202 Servidor FIRST
NGC 4395 Servidor FIRST SDSS J16472+3843 Becker, White & Helfand (1995)
NGC 5506 White & Becker (1992) SDSSpJ17121+5847 Richards et al. (2006)
NGC 5548 Servidor FIRST SDSSJ17271+6322 Servidor FIRST
NPM1G+00.0492 Servidor FIRST SDSSJ22025-0732 Servidor FIRST
NPM1G+28.0354 Becker, White & Helfand (1995) TOL1059+105 Servidor FIRST
NPM1G+30.0129 Becker, White & Helfand (1995) TON 256 Servidor FIRST
NPM1G+49.0323 Servidor FIRST UM 472 Servidor FIRST
NPM1G+65.0097 White & Becker (1992) UM 614 Servidor FIRST
PG1244+026 Servidor FIRST UM 625 Servidor FIRST
PG1309+355 Becker, White & Helfand (1995) Zw163.074 Becker, White & Helfand (1995)
En el caso de Fexi, no se encontraron valores correspondientes de emisi´ on de radio por encima de
1031.5 erg. s−1 Hz−1. N´ otese que ninguna de las NLS1 son radio fuentes lo suﬁcientemente intensas co-
mo para superar este valor de luminosidad. Esto es coherente con el hecho de que las NLS1 son AGNs
que tienden a ser particularmente poco ruidosos en radio (Stepanian et al., 2003; Komossa et al., 2006).
Excluyendo aquellos datos para los cuales logL1.4 GHz (erg. s
−1Hz
−1) ≥ 31.5 se obtiene (incluyendo los tres
tipos de objetos) un´ ındice de correlaci´ on de 0.74 entre la luminosidad del [Fevii] λ6087 y la luminosidad
de radio en 1.4 GHz. Para las dem´ as l´ ıneas del hierro ([Fex] λ6374 y [Fexi] λ7892) se obtuvieron´ ındices
de correlaci´ on de 0.66 para ambos casos. Para el [Nev] λ3426 se obtuvo un´ ındice de correlaci´ on bajo, de
0.21. En este ´ ultimo caso, de todos modos se observa un descenso notorio de la luminosidad de la l´ ınea
por encima del valor referido de la luminosidad en radio. Las relaciones de luminosidad correspondientes
muestran las siguientes dependencias (sin incluir los valores por encima de 1031.5 erg. s−1Hz−1):
logLFevii = 21.66(±1.20)+ 0.61(±0.06)logL1.4 GHz, (logL1.4 GHz < 31.5),106 CAP´ ITULO 4. L´ INEAS CORONALES EN UNA MUESTRA DEL SDSS (II)
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Figura 4.20: Luminosidad de [Oiii] λ5007 (izquierda) y de [Sii] λ6731 (derecha) en unidades de ergs−1 con respecto a
la luminosidad de radio en 1.4 GHz en erg.s−1Hz−1 correspondiente a la muestra MT. Las etiquetas son las mismas de la
ﬁgura 4.19 y las referencias con datos de radio son las mismas que la de la tabla 4.5.
logLNev = 35.86(±4.56)+ 0.17(±0.15)logL1.4 GHz, (logL1.4 GHz < 31.5),
logLFex = 21.43(±4.11)+ 0.62(±0.14)logL1.4 GHz, (logL1.4 GHz < 31.5),
logLFexi = 22.03(±5.95)+ 0.59(±0.20)logL1.4 GHz, (logL1.4 GHz < 31.5).
Bien cabe preguntarse entonces si ese comportamiento observado en las LCs con relaci´ on al radio
es propio de ellas o si puede presentarse en l´ ıneas de m´ as baja ionizaci´ on. Por ello, en la ﬁgura 4.20
mostramos la dependencia de la luminosidad de [Oiii] λ5007 y del [S II] λ6731 con respecto a la lu-
minosidad en radio en 1.4 GHz. De nuevo, se observa una correlaci´ on entre ambas cantidades hasta un
valor de 1031.5 ergs−1 Hz−1, por encima del cual el valor de la luminosidad tanto del Oiii como del Sii
comienza a decrecer. Restringiendo los valores hasta logL1.4GHz ≤ 31.5 y considerando todos los objetos
con independencia de su tipo, obtenemos ´ ındices de correlaci´ on de 0.78 y 0.84, respectivamente, con las
siguientes dependencias:
logLOiii = 23.93(±1.43)+ 0.59(±0.05)logL1.4 GHz, (logL1.4 GHz < 31.5),
logLSii = 21.61(±1.27)+ 0.63(±0.04)logL1.4 GHz, (logL1.4 GHz < 31.5).4.6. RELACI´ ON CON EMISI´ ON DE RADIO 107
Con el prop´ osito de confrontar el comportamiento observado de la luminosidad de las LCs con relaci´ on
a la luminosidad del radio, se realiz´ o una revisi´ on extensiva en la literatura con el ﬁn de buscar datos
publicados de galaxias con emisi´ on simult´ anea de radio en 1.4 GHz as´ ı como de una l´ ınea coronal en
el ´ optico. Debido a que son pocos los objetos con dichas caracter´ ısticas existentes en la literatura, se
decidi´ o concentrar la b´ usqueda en la l´ ınea [Fevii] λ6087 que, como lo hemos comentado anteriormente,
es la m´ as conspicua en la regi´ on del ´ optico. Hemos utilizado tambi´ en datos de ﬂujos de algunas galaxias
examinadas en el cap´ ıtulo 5 de esta tesis, ver tabla 5.4. En la ﬁgura 4.21 podemos observar el comporta-
miento de la luminosidad de [Fevii] λ6087 con relaci´ on a la luminosidad en radio en 1.4 GHz con datos
hallados en la literatura.
Tal y como se aprecia en dicha ﬁgura, la luminosidad de [Fevii] λ6087 y la luminosidad en radio
parecen estar correlacionadas, aun cuando la dispersi´ on de los puntos es relativamente alta, lo que no es
de extra˜ nar trat´ andose de datos con ﬂujos que provienen de diversas fuentes bibliogr´ aﬁcas. Tal y como se
not´ o en la muestra del SDSS, la correlaci´ on parece extenderse hasta un valor cercano a 1031.5 ergs−1 Hz−1
(l´ ınea segmentada) por encima de la cual el comportamiento de la luminosidad es decreciente e irregular.
Aunque no fue posible encontrar en la literatura una observaci´ on que reporte una disminuci´ on de la
luminosidad de una l´ ınea prohibida para objetos ruidosos en radio —aunque la ﬁgura 2 de Baum &
Heckman (1989), la ﬁgura 9 de Best et al. (2005) y el hecho de que Ho & Peng (2001) no encuentren
correlaci´ on entre la luminosidad de Oiii y luminosidad de radio para cuasares ruidosos en radio pueden
as´ ı sugerirlo—, nuestros datos indican que parece existir un efecto seg´ un el cual, a partir de cierto valor en
luminosidad en radio, no se da proporcionalmente la formaci´ on de Fevii y de otras l´ ıneas colisionalmente
excitadas. El´ ındice de correlaci´ on sin incluir fuentes por encima de 1031.5 erg. s−1 Hz−1 es de 0.58, y con
una dependencia de la forma:
logL(Fevii) literatura = 23.46(±3.19)+ 0.56(±0.11)logL1.4 GHz, (logL1.4 GHz < 31.5).
Tabla 4.6: Referencias para datos de flujos de [Fe vii] λ6087 y de radio en 1.4 GHz correspondientes
a la figura 4.21
Galaxia Referencia para Fe vii Referencia para radio en 1.4 GHz
2MASX J07312670+4522176 Gelbord, Mullaney & Ward (2009) Condon et al. (1998)
2MASX J10171828+2914341 Gelbord, Mullaney & Ward (2009) Condon et al. (1998)
2MASX J11570483+5249036 Gelbord, Mullaney & Ward (2009) Condon et al. (1998)
2MASX J12293045+3846210 Gelbord, Mullaney & Ward (2009) Becker, White & Helfand (1995)
2MASX J12314904+3905301 Gelbord, Mullaney & Ward (2009) Servidor FIRST
2MASX J13234599+6103597 Gelbord, Mullaney & Ward (2009) Servidor FIRST
2MASX J13460766+3322104 Gelbord, Mullaney & Ward (2009) Servidor FIRST
2MASX J15322231+2333245 Gelbord, Mullaney & Ward (2009) Servidor FIRST
2MASX J16350144+3054117 Gelbord, Mullaney & Ward (2009) Becker, White & Helfand (1995)
2MASX J22154231-0036094 Gelbord, Mullaney & Ward (2009) Servidor FIRST
3C033 Koski (1978) White & Becker (1992)
3C120 Esta tesis (cap. 5) Condon et al. (1998)
3C445 Morris & Ward (1988) White & Becker (1992)
3C452 Koski (1978) White & Becker (1992)
VII Zw118 Mullaney & Ward (2008) Condon et al. (1998)
AKN 564 Esta tesis (cap. 5) Condon, Cotton & Broderick (2002)
CGCG 068-036 Gelbord, Mullaney & Ward (2009) Servidor FIRST
CGCG 121-075 Gelbord, Mullaney & Ward (2009) Servidor FIRST
CGCG 122-055 Gelbord, Mullaney & Ward (2009) Condon et al. (1998)
Cygnus A Taylor, Tadhunter & Robinson (2003) Bˆ ırzan et al. (2004)
ESO 362-G018 Esta tesis (cap. 5) Condon et al. (1998)
FBQS J110704.5+320630 Gelbord, Mullaney & Ward (2009) Becker, White & Helfand (1995)
[HB89] 0833+446 Gelbord, Mullaney & Ward (2009) Servidor FIRST
IC 2227 Gelbord, Mullaney & Ward (2009) Condon et al. (1998)
KUG 1031+398 Gelbord, Mullaney & Ward (2009) Becker, White & Helfand (1995)
KUG 1208+386 Gelbord, Mullaney & Ward (2009) Becker, White & Helfand (1995)
Mrk 1 Koski (1978) Condon et al. (1998)
Mrk 3 Koski (1978) Condon et al. (1998)
Mrk 34 Koski (1978) Servidor FIRST
Mrk 268 Koski (1978) Servidor FIRST
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Tabla 4.6 continuaci´ on
Galaxia Referencia para Fe vii Referencia para radio en 1.4 GHz
Mrk 290 Gelbord, Mullaney & Ward (2009) Servidor FIRST
Mrk 335 Esta tesis (cap. 5) Condon et al. (1998)
Mrk 348 Koski (1978) Condon, Cotton & Broderick (2002)
Mrk 359 Osterbrock & Pogge (1985) Condon, Cotton & Broderick (2002)
Mrk 573 Esta tesis (cap. 5) Condon, Cotton & Broderick (2002)
Mrk 618 Mullaney & Ward (2008) Condon et al. (1998)
Mrk 766 Rodr´ ıguez-Ardila, Contini & Viegas (2005) Condon, Cotton & Broderick (2002)
Mrk 783 Osterbrock & Pogge (1985) Servidor FIRST
Mrk 975 Mullaney & Ward (2008) Condon, Cotton & Broderick (2002)
Mrk 1210 Mazzalay & Rodr´ ıguez-Ardila (2007) Condon, Cotton & Broderick (2002)
NGC 1019 Cruz-Gonz´ alez et al. (1994) Condon, Cotton & Broderick (2002)
NGC 1068 Rodr´ ıguez-Ardila et al. (2006) White & Becker (1992)
NGC 1320 De Robertis & Osterbrock (1986a) Condon et al. (1998)
NGC 1386 Rodr´ ıguez-Ardila et al. (2006) Condon et al. (1998)
NGC 2110 Shuder (1980) Condon et al. (1998)
NGC 3227 Rodr´ ıguez-Ardila et al. (2006) Condon, Cotton & Broderick (2002)
NGC 4151 Crenshaw & Kraemer (2005) Condon, Cotton & Broderick (2002)
NGC 7469 Esta tesis (cap. 5) Greene, Lim & Ho (2004)
NGC 7674 Esta tesis (cap. 5) Cohen et al. (2007)
SDSS J073638.86+435316.5 Gelbord, Mullaney & Ward (2009) Servidor FIRST
SDSS J073650.08+391955.2 Gelbord, Mullaney & Ward (2009) Servidor FIRST
SDSS J085810.64+312136.2 Gelbord, Mullaney & Ward (2009) Servidor FIRST
SDSS J112602.46+343448.2 Gelbord, Mullaney & Ward (2009) Servidor FIRST
SDSS J160948.21+043452.9 Gelbord, Mullaney & Ward (2009) Servidor FIRST
UGC 02024 Gelbord, Mullaney & Ward (2009) Condon, Cotton & Broderick (2002)
Para completar el an´ alisis con datos provenientes de la literatura, hemos recolectado informaci´ on de
la l´ ınea del [Nev] 24.3 µm para varias galaxias Seyfert y la hemos contrastado con emisi´ on en radio en
1.4 GHz. El ap´ endice C contiene la ﬁgura C.1 en la que de nuevo se evidencia una correlaci´ on entre las
luminosidades hasta un valor pr´ oximo a 1031.5 ergs−1 Hz−1, valor por encima del cual el comportamiento
entre ambas cantidades se torna irregular. Aun esta l´ ınea en el IR medio parece tener una clara inﬂuencia
con relaci´ on a la emisi´ on de radio dentro del intervalo se˜ nalado, mejor incluso que la que se observa en el
´ optico (ver m´ as abajo).
Como ya se dijo, existe para AGNs una correlaci´ on entre la luminosidad del radio y luminosidad de
l´ ıneas de baja ionizaci´ on (Baum & Heckman, 1989; Rawlings & Saunders, 1991; Xu, Livio & Baum, 1999;
Labiano, 2009) aunque la correlaci´ on ya no parece ser tan clara cuando se incrementa notablemente la
muestra (Best et al., 2005). El hecho es que la muestra MT, constituida por galaxias Seyfert con indicaci´ on
clara de emisi´ on coronal, exhibe correlaci´ on entre luminosidades de Fevii, Fex y Fexi con respecto a
la luminosidad de radio en 1.4 GHz, al menos hasta un determinado valor de luminosidad en radio. La
correlaci´ on es baja cuando se considera el Nev, especie que proviene de la ionizaci´ on de un gas noble,
lo que puede sugerir que el chorro de radio interviene directamente en la liberaci´ on del hierro en fase
gaseosa. Estas correlaciones pueden indicar varias posibilidades: una es que el chorro de radio forme un
canal que permita que la NLR vea directamente la fuente ionizante; igualmente posible es que la presi´ on
ejercida por el chorro incremente la densidad de la NLR y con ello las emisividades de la l´ ıneas. Esto
no descarta que tambi´ en pueda ocurrir una contribuci´ on, as´ ı sea peque˜ na, por ionizaci´ on por choques11.
Lo que s´ ı parece veriﬁcarse es que para objetos con luminosidades por encima de 1031.5 erg. s−1 Hz−1
la emisi´ on de l´ ıneas colisionalmente excitadas (independiente del potencial de ionizaci´ on de la especie
qu´ ımica) no se da proporcionalmente. Una causa probable de esta disminuci´ on es que la intensidad de la
emisi´ on de radio es tan alta que crea dos efectos conjuntos: en zonas cercanas al motor central el gas es
comprimido a valores de densidad cr´ ıtica que puede desexcitar colisionalmente las l´ ıneas, en tanto que,
en las zonas m´ as extendidas, el gas que conforma la NLR se difunde y se posiciona en zonas que no est´ an
11Un ejemplo que sugiere emisi´ on por choques es el caso interesante de la radio galaxia ESO 075-G041 en la que no se
observa emisi´ on coronal en el n´ ucleo pero s´ ı en una nube situada a unos 10”NE (5500 pc) de ´ el mismo en la direcci´ on del
chorro de radio. La emisi´ on coronal no solo comprende intensas l´ ıneas de Fevii sino adem´ as [Fex] λ6374 (Tadhunter et al.,
1988). Las LCs vienen acompa˜ nadas por un continuo notablemente azul y notoria asimetr´ ıa de Oiii con alas hacia el azul
con velocidades de hasta 3000 kms−1 con respecto a la velocidad sist´ emica de la galaxia.4.7. TEMPERATURA Y DENSIDAD CON BASE A EMISI´ ON DE FEVII 109
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Figura 4.21: Luminosidad de Fevii en unidades de erg.s−1 con respecto a la luminosidad de radio en 1.4 GHz en erg.
s−1Hz−1 con datos extra´ ıdos de la literatura y de esta misma tesis. Las referencias de las que se tomaron los valores de
ﬂujo para el [Fevii] λ6087 y para el radio est´ an contenidos en la tabla 4.6. Las etiquetas son las mismas de la ﬁgura 4.19.
directamente en interacci´ on con la fuente de ionizaci´ on.
4.7. Temperatura y densidad con base a emisi´ on de Fevii
En varias secciones de este cap´ ıtulo hemos reunido evidencias que apoyan la idea de que la fotoioni-
zaci´ on es el mecanismo principal de formaci´ on de las especies ionizadas que dan lugar a emisi´ on de LCs.
Para efectos de determinar las condiciones f´ ısicas del gas emisor de Fevii y aprovechando la aceptable
calidad de algunos de los espectros MC17.5, realizaremos la lectura de ﬂujos de otras l´ ıneas de Fevii los
cuales, al compararlos con los resultados de modelos te´ oricos, permiten hacer estimaciones de la tempe-
ratura del gas coronal y determinar si los mismos corresponden a los valores propios de un gas fotoionizado.
Las razones de l´ ıneas de Fevii observadas tanto en n´ ucleos de galaxias activas como en novas y ne-
bulosas planetarias pueden ser utilizadas como indicadoras de condiciones f´ ısicas del gas emisor, esto es,
para determinar temperaturas y densidades electr´ onicas. En particular, se pueden utilizar las razones
de ﬂujo tales como λ3759/λ6087, λ5158/λ6087 y λ4942/λ6087 (Nussbaumer & Storey, 1982; Keenan &
Norrington, 1982). Un trabajo posterior (Keenan & Norrington, 1991) presenta gr´ aﬁcas de temperatura110 CAP´ ITULO 4. L´ INEAS CORONALES EN UNA MUESTRA DEL SDSS (II)
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Figura 4.22: Diagrama grotiano que muestra las principales transiciones del Fevii en el ´ optico y el UV.
y densidad electr´ onica no en t´ erminos de razones con respecto a λ6087 sino a λ5721, esto es, gr´ aﬁcas
del tipo λ5159/λ5721 y λ4945/λ572112. En 2001 Keenan et al. (2001) publican nuevos estimativos de
razones de l´ ıneas para el Fevii (y tambi´ en del Feiii) utilizando c´ alculos mejorados de coeﬁcientes de
emisi´ on de Einstein y tasas de excitaci´ on de impacto electr´ onico. Sin embargo, los datos contenidos en
dicho art´ ıculo presentan una anomal´ ıa que deja en tela de juicio la validez de todo el contenido. All´ ı, para
absolutamente todos los reg´ ımenes estudiados, la raz´ on [Fevii]λ5721/[Fevii]λ6087 es constante, lo que
no es de extra˜ nar, pues no depende de Ne o de T; lo extra˜ no es que dicha relaci´ on es igual a 5.7, pues,
observacionalmente, para aquellos objetos que presentan alta excitaci´ on y en los que se supone act´ ua solo
la fotoionizaci´ on (como en el caso de nebulosas planetarias), la raz´ on 5721/6087 es del orden de 0.6-0.8
o, si acaso, del orden de 1. Adem´ as los modelos de fotoionizaci´ on colocan esta relaci´ on del orden de 0.7.
Keenan13 reconoce la anomal´ ıa en cuesti´ on, pero por razones ajenas a ´ el, no puede veriﬁcar en qu´ e radica
el error.
Por ello, en esta tesis hemos hecho uso de los datos que arroja la base de datos at´ omicos CHIANTI
12La raz´ on es evitar la posible contaminaci´ on de la l´ ınea de [Ca V] λ6087 si se normaliza con respecto a [Fevii] λ6087.
En el transcurso de esta tesis no hemos realizado ning´ un intento por tener en cuenta esta contribuci´ on en el ﬂujo de la l´ ınea
coronal, motivada m´ as que todo por la diﬁcultad inherente en separar algo que est´ a en la misma longitud de onda, sino
tambi´ en porque, desde el punto de vista te´ orico, la contribuci´ on de esta l´ ınea es un porcentaje que no excede el 5% del ﬂujo
de [Fevii] λ6087.
13Comunicaci´ on personal.4.7. TEMPERATURA Y DENSIDAD CON BASE A EMISI´ ON DE FEVII 111
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Figura 4.23: Dos sectores ampliados de la galaxia Mrk 110 en la que se observa emisi´ on de [Fevii] λ3759 (izquierda) y de
[Fevii] λ5158 (derecha). Las unidades de ﬂujo vienen en 10−15 erg. cm−2s−1˚ A−1.
(Dere et al., 1997), la cual se puede consultar siempre y cuando se logren compilar varias rutinas de
f´ acil descarga14 que corren en IDL15. Las versiones recientes incorporan valores mejorados de collision
strengths y los coeﬁcientes de Einstein para las transiciones de estructura ﬁna 3d2 correspondientes al
Fevii (Berrington, Nakazaki & Norrington, 2000).
Aqu´ ı disponemos de una selecci´ on de espectros del SDSS que fueron incluidos en la muestra por su
emisi´ on coronal detectable, en particular al menos una l´ ınea de Fevii. En el proceso de lectura de los
ﬂujos integrados de las l´ ıneas de emisi´ on se pudo observar que algunas de ellas sobresal´ ıan por su elevada
emisi´ on en [Fevii] λ6087. En tales casos, otras l´ ıneas de emisi´ on de la misma especie tales como [Fevii]
λ5158 eran tambi´ en notarias y con posibilidades de medir su ﬂujo con un nivel de conﬁanza de 3σ, lo
que no ocurri´ o con la mayor´ ıa de los objetos. Por ello, se realiz´ o una selecci´ on de los mismos con base al
grado de intensidad de las l´ ıneas de Fevii siguientes: λ3759, λ5158, λ5721 y λ6087, pero con particular
´ enfasis en la claridad de las dos primeras. En la ﬁgura 4.22 se puede observar un diagrama grotiano que
muestra las principales transiciones prohibidas del Fevii en el ´ optico y en el UV. Ah´ ı se muestran las
transiciones que dan origen a las l´ ıneas que ocupan nuestro inter´ es en esta secci´ on.
Como un ejemplo de una galaxia que se seleccion´ o por su emisi´ on deﬁnida de [Fevii]λλ3759, 5158
presentamos en la ﬁgura 4.23 dos zonas ampliadas del espectro de Mark 110. La tabla 4.7 contiene una
submuestra de galaxias, constituida por 32 objetos, que destacan por la intensidad de Fevii en todas las
cuatro l´ ıneas, y que, junto con los ﬂujos de [Fevii] λ5721 y [Fevii] λ6087 contenidos en la tabla 3.2, ser´ an
los valores fundamentales para la estimaci´ on de las razones de ﬂujo.
14www.chianti.rl.ac.uk/solar/chianti/
15Interactive Data Language, un lenguaje de programaci´ on creado por la ﬁrma RSINC y utilizado preferencialmente para
aplicaciones astron´ omicas y m´ edicas.112 CAP´ ITULO 4. L´ INEAS CORONALES EN UNA MUESTRA DEL SDSS (II)
Tabla 4.7: Flujos de [Fevii] λ3759 y [Fevii] λ5158 para una submuestra cons-
tituida por 32 objetos con emisi´ on particularmente intensa de las l´ ıneas de
Fevii. Los ﬂujos est´ an dados en unidades de 10−15 erg. cm−2s−1.
Galaxia λ3759 λ5158
IIZw1 2.55 ± 1.16 1.01 ± 0.86
NPM1G+48.0114 1.15 ± 0.42 0.63 ± 0.36
RXSJ08404+0333 1.16 ± 0.40 0.38 ± 0.26
SBS0915+556 0.71 ± 0.28 0.37 ± 0.24
MARK 110 1.85 ± 0.74 2.07 ± 0.36
3C234.0 1.66 ± 0.72 0.40 ± 0.26
TON 1187 4.40 ± 1.22 2.55 ± 1.46
KUG1031+398 0.97 ± 0.42 0.77 ± 0.58
TOL1059+105 0.89 ± 0.50 0.22 ± 0.14
RXSJ11479+0902 0.46 ± 0.36 0.36 ± 0.28
SDSSJ12001+1001 1.04 ± 0.68 0.84 ± 0.48
MARK1310 2.74 ± 1.04 0.84 ± 0.50
MARK202 3.30 ± 1.90 0.51 ± 0.42
IC3599 1.75 ± 0.58 0.39 ± 0.26
MARK236 1.49 ± 0.52 0.44 ± 0.28
SBS1258+569 1.53 ± 0.32 0.53 ± 0.28
IRAS13144+4508 3.07 ± 0.58 0.58 ± 0.18
UM614 1.54 ± 0.60 0.45 ± 0.26
SDSSJ13557+6440 2.01 ± 0.38 1.40 ± 0.34
NGC 5548 11.00± 1.88 7.70 ± 1.50
TOL1437+030 0.35 ± 0.18 0.13 ± 0.06
MARK 477 4.06 ± 1.18 3.48 ± 0.62
SDSSJ14548+0038 0.81 ± 0.30 0.31 ± 0.14
MARK1392 1.81 ± 1.10 1.20 ± 0.42
SBS1518+593 2.45 ± 0.72 2.06 ± 0.52
SDSSJ15342+3034 1.64 ± 0.56 0.99 ± 0.48
MARK 290 3.95 ± 1.24 2.38 ± 0.86
MARK 699 4.83 ± 0.62 1.28 ± 0.44
RXSJ16480+2956 0.41 ± 0.24 0.58 ± 0.24
Zw137.078 1.20 ± 0.46 0.37 ± 0.20
SDSSJ22025-0732 0.99 ± 0.40 0.58 ± 0.28
SDSSJ23569-1016 3.70 ± 0.54 1.29 ± 0.40
A pesar de haber seleccionado solo aquellos objetos con emisi´ on detectable de cada una de las cuatro
l´ ıneas de Fevii, es importante enfatizar que aun as´ ı los valores de error son relativamente grandes, como
se pueden ver de forma evidente en las barras de error de las ﬁguras 4.25 y 4.26.
En la ﬁgura 4.24 podemos apreciar los valores que toman las razones 5158/5721, 3759/5721,5158/6087
y 3759/6087 para los objetos que comprenden la muestra contenida en la tabla 4.7. Excepto por muy
pocos casos, la raz´ on 5158/5721 presenta valores comprendidos entre 0.2 y 1.0. En contraste, la relaci´ on
3759/5721 tiende a presentar una mayor dispersi´ on de valores y la mayor´ ıa arrojan valores mayores que
1. De igual forma, las razones 5158/6087 y 3759/6087, salvos casos muy contados, tienden a presentar
valores que se concentran entre 0.2 y 0.8, para el primer caso y 0.3 a 0.9, para el segundo.4.7. TEMPERATURA Y DENSIDAD CON BASE A EMISI´ ON DE FEVII 113
En la ﬁgura 4.25 presentamos los valores observacionales correspondientes a las razones de ﬂujo de
Fevii: 3759/6087 vs. 5158/6087 (izquierda) y las razones de ﬂujo 3759/5721 vs. 5158/5721 (derecha)
comparados con los valores te´ oricos (curvas en negro) que arroja el CHIANTI para rangos de tempera-
tura entre 10000 y 50000 K y densidades entre 105 a 109 cm−3. Estas gr´ aﬁcas tienen solo el prop´ osito de
mostrar el rango espacial de los valores te´ oricos con respecto a los valores observacionales, pero es preciso
se˜ nalar que de ellas no se pueden determinar valores un´ ıvocos de temperatura y densidad.
3
2
1
0
5158/5721  3759/5721  5158/6087 3759/6087
Figura 4.24: Valor de las razones de ﬂujo: 5158/5721, 3759/5721, 5158/6087 y 3759/6087 para la muestra contenida en
la tabla 4.7. Los puntos rojos son Sy1 normales, los puntos azules NLS1 y los cuadrados negros Sy2.
Notamos que a excepci´ on de un caso16, los objetos Sy2 caen dentro de los rangos que se obtienen
te´ oricamente. Alrededor de la mitad de los puntos que corresponden a Sy1 “normales” as´ ı como los dos
puntos de NLS1 caen en zonas que no son cubiertas por los rangos de valores te´ oricos contemplados. Esto
parece ser usual en AGNs (ver m´ as adelante) y en otros objetos astrof´ ısicos. De hecho, un trabajo en
el que se reportan LCs en una supernova y para la cual se tienen serias evidencias de formaci´ on de las
mismas no por ionizaci´ on colisional sino por fotoionizaci´ on, revelan valores desusadamente grandes de las
relaciones 5158/5721 y 5158/6087 en tanto que las razones 3759/5721 y 3759/6086 dan valores coherentes
con los valores te´ oricos (Smith et al., 2009).
Si bien a medida que aumenta la temperatura, las razones te´ oricas 5158/5721 y 5158/6087 tienden
tambi´ en a aumentar (como se evidencia de la ﬁgura B.2 del ap´ endice B) lo que conducir´ ıa a pensar que
para temperaturas muy altas (del orden de 105-106 K) y densidades bajas ser´ ıa posible alcanzar razones
16Para aquella galaxia Sy2 que se aleja bastante de esa zona (Mrk 477) puede mencionarse que se ha sugerido que, por sus
rasgos espectrales un tanto at´ ıpicos de una Sy2 cl´ asica, bien podr´ ıa tratarse de una NLS1 (V´ eron, Gon¸ calves & V´ eron-Cetty,
1997).114 CAP´ ITULO 4. L´ INEAS CORONALES EN UNA MUESTRA DEL SDSS (II)
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Figura 4.25: Razones de ﬂujo para 32 galaxias seleccionadas del SDSS. Izquierda: razones de ﬂujo de Fevii: 3759/6087
vs. 5158/6087. Derecha: razones de ﬂujo de Fevii: 3759/5721 vs. 5158/5721. Las curvas en negro son los valores te´ oricos de
Berrington, Nakazaki & Norrington (2000) y generados por la base CHIANTI correspondientes a las temperaturas (de abajo
hacia arriba) de Te = 10000, 20000, 30000 y 50000 K. Los marcadores en cada curva corresponden a valores de densidad
electr´ onica que van desde 105 al extremo derecho hasta 109 (cm−3) al extremo izquierdo a intervalos de logNe de 1. Los
datos de la galaxia KUG1031+398 (NLS1) no est´ an incluido en ambas ﬁguras por presentar valores muy altos de dichas
razones. Por la misma raz´ on el dato de la galaxia MARK 202 (Sy1) no fue incluido en la gr´ aﬁca de la izquierda.
que se aproximen a la unidad o incluso m´ as, una mirada a la ﬁgura 1 del trabajo de Keenan & Norrington
(1982) en la que incluye valores de temperatura de 120000 K, permite ver que la raz´ on te´ orica 5158/5721
conforme se incrementa la temperatura, se va aproximando r´ apidamente a un valor asint´ otico que parece
ubicarse por debajo de 0.6 o cuanto mucho a 0.7. Por otro lado, dada la cercan´ ıa de ambas l´ ıneas, es poco
probable atribuir una inﬂuencia signiﬁcativa proveniente del enrrojecimiento en el rango de valores que
adopta esta raz´ on.
Atribuimos estas altas razones a contaminaci´ on proveniente de otra l´ ınea de emisi´ on. La l´ ınea [Fevii]
λ5158 puede estar contaminada por [Feii] λ515917 como bien lo hacen notar V´ eron-Cetty, Joly & V´ eron
(2004) y V´ eron-Cetty et al. (2006) en su observaci´ on de I Zw1 y Mrk 110, respectivamente (ambas gala-
xias con notable emisi´ on de Feii) y previamente otros autores con varios objetos Sy1 (Wilson et al., 1976;
Oke & Lauer, 1979). Tambi´ en se reporta con cierta frecuencia dicha l´ ınea en espectros de novas (Hang et
al., 1977; Fesen & Kirshner, 1982; Rosino et al., 1991). Esto bien podr´ ıa explicar por qu´ e los valores de
los ﬂujos de Fevii dan valores desusadamente altos en las galaxias NLS1, pues una de las caracter´ ısticas
que deﬁne el supbtipo NLS1 es precisamente las fuertes l´ ıneas de Feii (Williams, Pogge & Mathur, 2002).
Sin embargo, muchas de las galaxias Sy1 normales presentan tambi´ en un espectro abundante en l´ ıneas
de Feii (Osterbrock & Ferland, 2006).
En el caso que nos ocupa, la contaminaci´ on de [Feii] λ5158 puede hacer que varios de los puntos de
17Muy cerca est´ a tambi´ en la l´ ınea semiprohibida Feii] λ5161 (V´ eron-Cetty et al., 2006).4.7. TEMPERATURA Y DENSIDAD CON BASE A EMISI´ ON DE FEVII 115
los objetos Sy1 se ubiquen en zonas no cubiertas por los valores te´ oricos pues provienen de razones de
ﬂujo 5158/5721 y 5158/6087 con valores num´ ericos altos. La contaminaci´ on de Feii en las galaxias Sy2
es mucho menor o inexistente, por lo que las razones de ﬂujo para estos objetos son m´ as realistas y con
ello un an´ alisis de temperatura y densidad para estos objetos es m´ as conﬁable.
Aunque si bien es posible que la l´ ınea de [Fevii] λ3759 est´ e tambi´ en contaminada (tal y como lo
indica Boksenberg et al. (1975) en su estudio de 3C273 en el que atribuye emisi´ on de Tiii λ3759) es
poco usual que los autores asignen esta l´ ınea a un elemento como el titanio, cuya abundancia solar es 100
veces menor que la del hierro. Por lo dem´ as, las razones de ﬂujo basadas en esta emisi´ on para nuestros
datos dan lugar a valores semejantes a los que se obtienen te´ oricamente, independientemente del tipo de
objeto. La raz´ on 3759/5721 puede llegar a ser del orden de 1.5 a 2.0 e incluso un poco m´ as (ver ﬁgura
B.1 del ap´ endice B) por lo que se puede deducir de la ﬁgura 2 de Nussbaumer & Storey (1982), indican-
do que en estos casos las temperaturas pueden ser del orden de 105 K y densidades del orden de 108 cm−3.
Para determinar los valores de temperatura y densidad con base a estas razones de ﬂujo, hacemos
uso de las ﬁguras B.1 y B.2 (p´ ag. 171) del ap´ endice B. Se desprende que para las Sy2, los valores de
temperatura est´ an comprendidos fundamentalmente entre 10000 y 30000 K y las densidades electr´ oni-
cas son del orden o inferiores a 106 cm−3. Para Sy1, y utilizando solo los valores de las razones con la
l´ ınea de 3759 (por el motivo que anotamos atr´ as), notamos que la gran mayor´ ıa de los objetos presentan
temperaturas comprendidas entre 20000 y 50000 K con densidades electr´ onicas del orden de 107 cm−3 o
menos. Una NLS1 presenta valores semejantes a las de las Sy1, pero otra no, indicando probablemente
fuerte contaminaci´ on.
Para efectos de contrastar con otros valores de las razones de ﬂujo de Fevii existentes en la litera-
tura, se realiz´ o una revisi´ on bibliogr´ aﬁca. Los datos pueden verse en la gr´ aﬁca 4.26 en las que est´ an las
razones 3759/6087 vs. 5158/6087 (izquierda) y 3759/5721 vs. 5158/5721 (derecha), y han sido calculadas
con valores de ﬂujo no corregidos por enrrojecimiento interno. Puede observarse que, de nuevo, los datos
para las galaxias Sy2 tienden a concentrarse en una regi´ on donde las razones de ﬂujo son peque˜ nas.
Sin embargo, aun siendo Sy2, existen algunos objetos cuyas razones con la l´ ınea 5158 arrojan valores
bastante superiores a los valores te´ oricos. Las razones con las l´ ıneas 3759, sin embargo, corresponden a
los mismos rangos obtenidos con los objetos seleccionados del mismo tipo de la muestra del SDSS, esto
es, temperaturas entre 10000 y 30000 K con rangos de densidad que van de 102 a 106 cm−3. Los valores
de objetos Sy1 son pocos, pero tienden a concentrarse cerca de la misma zona en que se ubican las Sy2.
Resulta notable los valores altos que arrojan las NLS1, que pueden cubrir los valores te´ oricos con T = 105
K y Ne ∼ 108 cm−3 (para el caso de las razones con la l´ ınea de 3759) o, como lo anotamos atr´ as, puede
ser debido a contaminaci´ on de Feii (para el caso de las razones con la l´ ınea de 5158).
Los rangos de valores de temperatura y densidad inferidos aqu´ ı para la zona de emisi´ on de Fevii
son mayores que los que generalmente se obtienen a partir de l´ ıneas tales como de [Oiii] λ5007 y de
[Sii] λ6731, com´ unmente atribuidas a la NLR, y que est´ an comprendidas entre 10000-25000 K para la
temperatura y 102 a 104 cm−3 para la densidad (Peterson, 1997). El rango de densidad es entonces rela-
tivamente amplio para la zona coronal.
Otro m´ etodo para determinar densidades electr´ onicas con base en l´ ıneas coronales es utilizando las
dos l´ ıneas de [Nev] en 14.32 µm y 24.32 µm. Adoptando los valores de las razones obtenidos por Dudik
et al. (2007) para galaxias Seyfert y suponiendo valores de temperatura entre 10000 y 50000 K se ob-116 CAP´ ITULO 4. L´ INEAS CORONALES EN UNA MUESTRA DEL SDSS (II)
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Figura 4.26: Razones de ﬂujo (no corregidas por enrrojecimiento interno) para varias galaxias encontradas en la literatura.
Izquierda: razones de ﬂujo de Fevii: 3759/6087 vs. 5158/6087. Derecha: razones de ﬂujo de Fevii: 3759/5721 vs. 5158/5721.
Las curvas en negro corresponden a los valores te´ oricos calculados con base a los datos de Berrington, Nakazaki & Norrington
(2000) (generados por CHIANTI) tal y como se especiﬁc´ o en la gr´ aﬁca 4.25 al igual que el signiﬁcado de las etiquetas. Se
incluyeron solo aquellos objetos en los que aparecen las cuatro l´ ıneas involucradas. Datos tomados de Dietrich, Crenshaw
& Kraemer (2005) (Mrk 705, Mrk 1239, NGC 4748, Mrk 783, CTSJ13.12, RXS J20002-5417, ESO 399-IG20, Mrk 896),
Koski (1978) (Mrk 3, Mrk 573, Mrk 34, Mrk 1), Kraemer & Crenshaw (2000) (NGC 1068), Osterbrock (1981) (Mrk 699),
Crenshaw & Kraemer (2005) (NGC 4151), Fosbury & Sansom (1983) (Tol-0109-383).
tienen densidades electr´ onicas (ver ﬁgura 1 de ese art´ ıculo) del orden de 104 cm−3, que es considerado
un valor bajo trat´ andose de un gas que se supone proviene en una gran mayor´ ıa del interior del toroide
oscurecedor. Sin embargo, es bueno precisar que es muy probable que las LCs coronales emitidas en el IR
medio provengan de zonas distintas de las que provienen las LCs emitidas en el UV y el visible, en raz´ on
no solo al poco efecto de la extinci´ on sobre las primeras sino tambi´ en a la escasa cantidad de energ´ ıa que
portan los fotones en cuesti´ on provenientes de zonas relativamente fr´ ıas.
Los rangos de temperatura y densidades hallados aqu´ ı son consistentes con valores deducidos te´ ori-
camente, utilizando c´ odigos de fotoionizaci´ on, para las condiciones f´ ısicas de la CLR encontrados por
Muruyama & Taniguchi (1998b) (T ∼ varios 104 K, Ne ∼ 106−7 cm−3) y Ferguson, Korista & Ferland
(1997) (T ≈12000-150000 K, Ne ≈ 102 − 108.5 cm−3). Esto a su vez respalda un origen mayoritario de
formaci´ on, a trav´ es de fotoionizaci´ on, de las especies qu´ ımicas involucradas.
4.8. Una discusi´ on adicional
Vimos en la secci´ on 4.2 que parece existir una preferencia marcada de aparici´ on de Fevii en galaxias
Sy1 con respecto a las Sy2. Y, cuando se compara una poblaci´ on que emite Fevii (y Nev) en ambos tipos
de objetos, existe una emisi´ on m´ as intensa de la misma en los objetos Sy1 que en los Sy2. Sin embargo,
en el cap´ ıtulo 2 vimos que hay notable emisi´ on de LCs en el NIR para objetos Sy2; de hecho, objetos
Ty2 resultaron ser mayores emisores de Sivi y Sviii que los de Ty1 en tanto que, para las l´ ıneas Six y4.8. UNA DISCUSI´ ON ADICIONAL 117
Six, aparec´ ıan casi que en igual proporci´ on en ambos tipos.
Primero que todo hay que se˜ nalar que existen diferencias notables entre la muestra de objetos con
espectros en el NIR (cap´ ıtulo 2) y la muestra M17.5. A excepci´ on de 3 objetos (todos de tipo 1) la mues-
tra integrada por espectros del NIR est´ a conformada por objetos con peque˜ nos corrimientos al rojo (la
muestra de los objetos Sy2 tiene un promedio de z de 0.015) y est´ a conformada por algunos objetos Sy2
cuya emisi´ on coronal es de sobra conocida (Circinus, NGC 1068, Mrk 573 y Mrk 78) lo que hace pensar,
como se coment´ o en su momento, que puede existir un sesgo muestral hacia objetos Sy2 con emisi´ on
coronal intensa. Los objetos de la muestra M17.5 poseen un rango de corrimientos al rojo m´ as amplio,
tal y como se expone enseguida.
Con el prop´ osito de examinar el efecto de la distancia al observador, hemos elaborado la ﬁgura 4.27
en la que se presenta la distribuci´ on de la muestra MC17.5 (discriminada en MNC17.5 y MC17.5) en
funci´ on del corrimiento al rojo, z. Arriba a la izquierda se observa la distribuci´ on del porcentaje tanto de
la muestra MC17.5 como MNC17.5 para todos los objetos que integran ambas muestras (sin discriminar
por tipo). Los restantes histogramas existentes en esa ﬁgura corresponden a la distribuci´ on por tipo. Es
importante enfatizar que los resultados para las NLS1 pueden estar sesgados en raz´ on al reducido n´ umero
de ellos que integran la muestra. El hecho de que la muestra M17.5 est´ e constituida por objetos cuyo
corrimiento al rojo se extiende hasta 0.24 hace pensar que la deﬁciencia notable de emisi´ on de Fevii
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Figura 4.27: Arriba a la izquierda: distribuci´ on en porcentaje de las muestra MC17.5 (con emisi´ on coronal) y MNC17.5 (no
emisi´ on coronal) en funci´ on del corrimiento al rojo para todos los tipos de objetos. Los histogramas restantes corresponden
a la distribuci´ on de ambas muestras pero discriminados por tipo: Sy 1 “normal” (arriba a la derecha), Seyfert 2 (abajo a
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en objetos Sy2 sea consecuencia de un efecto de apertura, esto es, producto del hecho de que a mayor
distancia del AGN existe mayor contribuci´ on de la poblaci´ on estelar. La extensi´ on angular que proyecta
la ﬁbra ´ optica utilizada en el SDSS es, como ya se dijo, de 3′′, lo que signiﬁca que para una galaxia a
un z = 0.1 cubre espacialmente un di´ ametro de 5.5 kpc, llegando a contener con ello del orden de 20 a
40 % de la luz total de la galaxia (Kauﬀmann & Heckman, 2004). Puesto que las galaxias Sy2 poseen
un continuo m´ as d´ ebil con relaci´ on a las Sy1, el incremento extra de la radiaci´ on debida a la poblaci´ on
estelar en estos objetos har´ ıa que las LCs fueran aminoradas sustancialmente.
Al comparar las dos muestras (ver ﬁgura 4.27) en los diferentes histogramas se desprende que hay un
n´ umero importante de galaxias con corrimientos al rojo entre 0.02 y 0.06 que no emiten LCs mientras
que las galaxias con emisi´ on coronal de ambos tipos tienden a presentar corrimientos al rojo ligeramente
superiores, entre 0.02 y 0.15. N´ otese que en el intervalo entre 0.02 y 0.04 se concentra cerca de la tercera
parte de la muestra MNC17.5, mientras que en ese mismo segmento solo se ubican menos de 1/6 parte
de la muestra MC17.5. Sin embargo, alrededor de un z pr´ oximo a 0.05 se nota una tendencia a que
se equiparen aproximadamente ambas poblaciones y, a partir de all´ ı, el n´ umero de objetos con emisi´ on
coronal tiende a ser mayor con independencia del tipo involucrado.
Es claro observar que, para las galaxias Sy2 con corrimientos al rojo hasta 0.04, en los que se esperar´ ıa
encontrar un efecto de apertura signiﬁcativamente atenuado —ya que se trata de objetos muy cercanos en
los que la contribuci´ on del n´ ucleo activo ha de sobresalir— se encuentra que aun en tales circunstancias
es signiﬁcativamente mayor el porcentaje de objetos que no emite Fevii con relaci´ on a los que s´ ı. Es m´ as,
entre corrimientos al rojo comprendidos entre 0.1 y 0.22, es mayor el porcentaje de aquellas galaxias Sy2
que emiten Fevii que las que no, algo que dif´ ıcilmente puede conciliarse como presencia de efecto de
apertura. Tanto para objetos Sy2 como para los Sy1 “normales” con z > 0.1 se observa que casi siempre
es mayor el porcentaje de galaxias emisoras de Fevii con respecto a las que no lo emiten, lo que sugiere
que el brillo intr´ ınseco de los objetos puede estar jugando un papel en la emisi´ on de Fevii.
Con el prop´ osito de explorar esta ´ ultima posibilidad hemos elaborado la ﬁgura 4.28 en la que se mues-
tra el porcentaje de objetos (MNC17.5 y MC17.5) en funci´ on de la magnitud absoluta en el ﬁltro azul,
MB, y discriminados tambi´ en por tipo de objeto. Los datos de magnitud absoluta fueron extra´ ıdos de los
valores contenidos en V´ eron-Cetty & V´ eron (2006). Cuando se consideran todos los tipos se observa que
el n´ umero de galaxias con emisi´ on coronal aumenta conforme crece la magnitud absoluta y lo es hasta
el l´ ımite impuesto por V-C&V (−23.0). Tal es as´ ı que una quinta parte de la muestra MC17.5 presenta
una magnitud absoluta entre −22.5 y −23.0. Este aumento progresivo de objetos en esos rangos de MB
contrasta con una disminuci´ on notable de objetos que no emiten emisi´ on coronal. Un comportamiento
an´ alogo se aprecia cuando se considera solo el tipo 1 de objetos, lo que no es de extra˜ nar si se tiene en
cuenta que la muestra MC17.5 est´ a dominada por los objetos de este tipo. Los objetos Sy2 de la muestra
de emisi´ on coronal tambi´ en reﬂejan un porcentaje mayor con respecto a la muestra MNC17.5, por encima
de magnitudes de −20.5. Sin embargo, tanto la muestra MNC17.5 como MC17.5, a partir de ese valor
comienzan a disminuir en porcentaje, un comportamiento que probablemente se deba al hecho de haber
seleccionado los objetos con base a valores de magnitud aparente, haciendo que las Sy2 aparezcan con
menor frecuencia a partir de cierto valor de magnitud absoluta.
Estos resultados indican que la presencia de Fevii se da de forma preferencial en objetos intr´ ınseca-
mente luminosos en B. Pero tambi´ en implican que la emisi´ on de Fevii puede detectarse en objetos Sy2
con grandes z, compensando de esta manera un posible efecto de apertura. Igualmente, el Fevii podr´ ıa4.8. UNA DISCUSI´ ON ADICIONAL 119
no detectarse en objetos Sy2 con z peque˜ nos pero intr´ ınsecamente poco luminosos ya que las l´ ıneas de
poca intensidad provenientes del AGN no quedar´ ıan registradas a causa del fuerte continuo estelar.
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Figura 4.28: Arriba a la izquierda: distribuci´ on en porcentaje de las muestra MC17.5 (con emisi´ on coronal) y MNC17.5 (no
emisi´ on coronal) en funci´ on de la magnitud absoluta en el ﬁltro azul. Los histogramas restantes corresponden a la distribuci´ on
de ambas muestras discriminados por tipo: Sy 1 “normal” (arriba a la derecha), Seyfert 2 (abajo a la izquierda) y el subtipo
NLS1 (abajo a la derecha). El n´ umero de objetos es igual al que describe la ﬁgura 4.27.
Admitiendo que es posible que exista efecto de apertura en algunos objetos Sy2, creemos que, de
existir, no es tan fuerte como para lograr explicar a cabalidad la fuerte desproporci´ on en n´ umero de
los objetos Sy2 que emiten Fevii frente a aquellos que no lo hacen, que son la mayor´ ıa. Por ello hemos
preferido interpretar nuestros resultados en t´ erminos de una deﬁciencia inherente de emisi´ on de Fevii
para los objetos Sy2. Teniendo en cuenta el modelo uniﬁcado esto implica que existe una contribuci´ on
de emisi´ on coronal importante al interior del toroide oscurecedor. Este escenario es consistente con la
observaci´ on usual de anchos ligeramente mayores de las LCs comparadas con las l´ ıneas de baja ionizaci´ on
(ver secci´ on 4.3).
En un principio las LCs parecieron estar en igual proporci´ on en ambos tipos de objetos: Seyfert (1943)
observ´ o Fe6+ tanto en NGC 1068 (Ty2) como en NGC 4151 (Ty1). Koski (1978) detect´ o emisi´ on de Fevii
(bien en λ5721 o en λ6087) en 13 de 19 galaxias Sy2. Un buen n´ umero de l´ ıneas coronales, incluyendo
[Fex] λ6374 (Minkowski & Wilson, 1956), fueron detectadas en objetos cosmol´ ogicos por vez primera en120 CAP´ ITULO 4. L´ INEAS CORONALES EN UNA MUESTRA DEL SDSS (II)
galaxias Sy2, aunque huelga decir que en objetos muy cercanos como NGC 1068, Circinus y Cygnus A.
Sin embargo, a medida que los espectros de galaxias Seyfert fueron apareciendo en la literatura se
evidencia la tendencia de que las LCs en el ´ optico tienden a aparecer m´ as en objetos Sy1 que en Sy2.
Penston et al. (1984) detecta Fe6+ en 9 galaxias Sy1 mientras que para las Sy2 la l´ ınea de [Fevii] λ6087
aparece en solo 4 de dichos objetos; una proporci´ on similar, de 13 a 7, se observa para la l´ ınea [Fex]
λ6374. Muestras posteriores m´ as robustas realizadas en el ´ optico indican una tendencia similar: en la
muestra de Nagao, Taniguchi & Murayama (2000) el n´ umero de galaxias Seyfert 2 siempre es inferior, de
forma signiﬁcativa, con respecto a las Sy1 normales (de 23% con respecto a 67%). El trabajo de Gelbord,
Mullaney & Ward (2009), basado en 63 espectros del SDSS, evidencia una tendencia parecida (28% con
respecto a 51%). Nuestros resultados vistos al inicio de esta secci´ on refuerzan la noci´ on de que las LCs
en el ´ optico son preferencialmente observadas en galaxias Sy1, en una proporci´ on aun m´ as signiﬁcativa
que lo que se deduce de trabajos anteriores.
Sin embargo, una excepci´ on a esta tendencia se present´ o en el segundo cap´ ıtulo de esta tesis. All´ ı se
encontr´ o emisi´ on de algunas LCs mayor en objetos Ty2 que en Ty1. Pero los altos porcentajes de emisi´ on
coronal presentes en la muestra de espectros NIR en objetos Sy2 pueden ser atribuidos a que las LCs en
el NIR no son tan fuertemente absorbidas por zonas de alta extinci´ on (recu´ erdese que Aλ ∝ 1/λ, donde
Aλ es la absorci´ on a la longitud de onda λ). Y, por supuesto, hay algo de efecto de selecci´ on en aquella
muestra dada la presencia de varios objetos Sy2 luminosos, cercanos y emisores intensos de LCs. Puede
pensarse que la presencia de LCs en el NIR tiene que ver con el hecho de que las mismas provienen de una
mayor variedad de elementos qu´ ımicos que, a diferencia del Fe, no estar´ ıan tan empobrecidos en el medio
nebular. Sin embargo, elementos como el S, Al, Ca y Si tienden a formar mol´ eculas en nubes con relativa
facilidad y pueden, de hecho, estar severamente empobrecidos. Varios trabajos han demostrado que el
azufre puede estar notoriamente empobrecido en nubes moleculares presumiblemente haciendo parte de
granos de polvo (Joseph et al., 1986; Millar & Herbst, 1990; Caselli, Hasegawa & Herbst, 1994). Lo propio
ocurre con el calcio (Villar-Mart´ ın & Binette, 1996; Villar-Mart´ ın et al., 2001), el aluminio (Casassus,
Roche & Barlow, 2000) y ni qu´ e decir del silicio (Henning, 1998; Li, 2006).
Antes de continuar, a manera de par´ entesis, debemos comentar el haber encontrado un porcentaje
elevado (67%) de objetos NLS1 que son emisores de Fevii. De hecho, se encontraron m´ as objetos NLS1
emisores de LCs que aquellos que no lo son. Y esto est´ a en concordancia con la muestra de galaxias NLS1
que se examin´ o en el cap´ ıtulo 2 en el que se detect´ o emisi´ on coronal en 12 de los 19 objetos. Esto sugiere
la idea de que tales objetos tienen una manifestaci´ on particular con la emisi´ on coronal. Rodr´ ıguez-Ardila
et al. (2002b) notaron que las NLS1 tienden a producir razones de ﬂujos extremales cuando est´ a involu-
crada una emisi´ on coronal. En busca de posibles explicaciones a este comportamiento podemos vincular
la notable emisi´ on coronal con efectos de abundancia. Varios trabajos se han concentrado en determinar
la abundancia de elementos en galaxias Seyfert (Storchi-Bergmann & Pastoriza, 1989; Storchi-Bergmann,
Bica & Pastoriza, 1990; Schmitt & Storchi-Bergmann, 1994) encontrando que en el gas alrededor de los
n´ ucleos de galaxias Seyfert existe una sobre abundancia de elementos tales como nitr´ ogeno y ox´ ıgeno
que pueden ser varias veces la solar. De forma notable han sido los estudios de abundancia en galaxias
NLS1 (Fields et al., 2005) algunos de los cuales apuntan a sugerir sobre abundancias particularmente
mayores en este tipo de objetos con relaci´ on a los de las Sy1 “normales” (Ulrich et al., 1999; Nagao et al.,
2002). Esta notable sobre abundancia de metales en NLS1 bien puede manifestarse en las fuertes l´ ıneas de
emisi´ on de Feii que se observan en estos objetos y por ende, en LCs provenientes de hierro y otros metales.4.8. UNA DISCUSI´ ON ADICIONAL 121
Retornemos a la discusi´ on sobre la emisi´ on coronal preferencial en las caras internas del toroide. Si
bien se aprecia una evidente deﬁciencia de objetos Sy2 que emiten Fevii (que, como hemos visto, es de
apenas 15%) comparado con casi 50% en los objetos Sy1 “normales” es posible que el porcentaje en
galaxias Sy2 que sean emisoras de LCs en el ´ optico sea mayor. La raz´ on radica en la emisi´ on observada
de Nev en algunos objetos de nuestra muestra. Algunos de los objetos que entraron a formar parte de la
muestra MC17.5 lo hicieron por emitir [Nev] λ3426 y no por emitir Fevii. Como se recordar´ a, solo para
objetos con z ≥ 0.1095 fue posible examinar si eran o no emisores de Nev. Pero es enteramente posible
que objetos que quedaron en la muestra MNC17.5 (no emisores de Fevii) fueran emisores de Nev pero
no fue posible constatarlo a causa de su bajo corrimiento al rojo. Mientras es posible encontrar objetos
que sean emisores de Nev pero no de Fevii, no se encontr´ o ninguno en el que se observara emisi´ on de
Fevii y no de Nev. Esto sugiere que el Nev aparece con mayor frecuencia en galaxias Seyfert (incluidas
las Sy2) comparado con el Fevii. El hecho de que ambas especies qu´ ımicas posean virtualmente id´ entico
PI y posean densidades cr´ ıticas muy parecidas (ver ap´ endice A) indica que la diferencia observada ha de
atribuirse a otras razones. Una posible raz´ on es la mayor abundancia del Ne con respecto al Fe (la solar
es de casi cuatro veces m´ as). Pero es m´ as probable que lo que est´ e inﬂuyendo ac´ a es la naturaleza propia
del hierro, ya que este elemento puede estar agotado en la fase gaseosa (Nagao et al., 2003) indicando
con ello que est´ a atrapado en part´ ıculas s´ olidas, esto es, polvo. En el caso del ne´ on esto no es posible,
dada su condici´ on de elemento noble.
Analizaremos a continuaci´ on las posibles zonas de emisi´ on de Fevii. La observaci´ on directa de n´ ucleos
activos cercanos ha permitido establecer claramente que la emisi´ on coronal en algunos objetos no est´ a con-
centrada exclusivamente en la regi´ on nuclear (no resuelta): existe emisi´ on coronal a escalas de 10 hasta
200 parsecs del n´ ucleo activo con independencia del tipo de objeto. Se ha detectado Nev y Fevii hasta
unos 200 parsecs del n´ ucleo en Mrk 3 (Mazzalay, Rodr´ ıguez-Ardila & Komossa, 2010) y Fevii entre 100 y
200 parsecs en NGC 1068 (Rodr´ ıguez-Ardila et al., 2006), ambas galaxias de tipo Seyfert 2. En la mayor´ ıa
de las galaxias escrutadas por estos autores se observa CLR extendida por lo general a unas pocas decenas
de parsecs, con la emisi´ on coronal m´ as concentrada a medida que el i´ on en cuesti´ on crece en PI. Pero es
claro que en las galaxias Circinus, NGC 1068 y NGC 1386 (Rodr´ ıguez-Ardila et al., 2006) el grueso de la
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Figura 4.29: Corte transversal en el que se muestra una de las posibles distribuciones de emisi´ on coronal en galaxias
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haciendo que la emisi´ on de estos iones se observe de forma exclusiva en galaxias T1.122 CAP´ ITULO 4. L´ INEAS CORONALES EN UNA MUESTRA DEL SDSS (II)
emisi´ on coronal es emitida en la regi´ on nuclear no resuelta y lo es con una cantidad de al menos el doble
de lo que se observa en forma extendida. Proporciones de emisi´ on coronal en la regi´ on nuclear todav´ ıa
mayores con respecto a las zonas aleda˜ nas son observadas por Mazzalay, Rodr´ ıguez-Ardila & Komossa
(2010) en Mrk 573, NGC 1068, Mrk 3, NGC 4151, NGC 4507 y NGC 3081.
Es poco probable, dada la amplia diversidad de escenarios, que la zona de emisi´ on coronal se restrinja
a una sola zona espec´ ıﬁca. Es m´ as viable imaginar que la emisi´ on coronal observada sea la contribuci´ on
de diversas zonas que van desde la NLR interna, pasando por la cara interna del toroide oscurecedor (e
incluso el mismo toroide), hasta una zona m´ as exterior a la BLR (Cohen, 1983; O’Brien & Bleackley,
2000). Y que dicha distribuci´ on es ´ unica y caracter´ ıstica para cada objeto en particular. Hemos encontra-
do aqu´ ı que un n´ umero signiﬁcativo de galaxias Sy2 no emiten Fevii. A la luz del modelo uniﬁcado ello
indicar´ ıa que hay una porci´ on signiﬁcativa de emisi´ on de Fevii que ocurre en la cara interna del toroide
oscurecedor. Lo mismo podemos aﬁrmar con relaci´ on a la emisi´ on de Fex, aunque es de presumir que la
emisi´ on de esta l´ ınea provenga de una zona todav´ ıa m´ as interna, ver ﬁgura 4.29.
Ahora, como es claro que hay galaxias Sy2 que emiten Fevii, puede ocurrir que en esos objetos haya
emisi´ on de esa especie en zonas internas de la NLR aun cuando puede existir una contribuci´ on igual o
mayor de emisi´ on en la zona interna del toroide (izquierda de la ﬁgura 4.30). Pero tambi´ en podr´ ıa suceder
que ciertos objetos, tanto Sy1 como Sy2, posean en su zona interna (pero exterior a la BLR) una densidad
electr´ onica mayor, del orden de 107 − 108 cm−3, que haga desexcitar colisionalmente al Fevii, pero no
la emisi´ on de Fex, Fexi y, muy probablemente, otras LCs observadas en el NIR (derecha de la ﬁgura
4.30). Este ´ ultimo escenario explicar´ ıa por qu´ e ciertos objetos seleccionados por su emisi´ on de Fex (co-
mo ocurri´ o con la muestra de Gelbord, Mullaney & Ward (2009)) no muestran la anisotrop´ ıa de emisi´ on
de Fevii entre galaxias Sy1 y Sy2 que otros autores han observado y que aqu´ ı mismo tambi´ en observamos.
La distribui´ on de la CLR en varios sectores de la regi´ on nuclear no resuelta es un claro hecho observa-
cional: tanto Rodr´ ıguez-Ardila et al. (2006) como Mueller S´ anchez et al. (2006b) han detectado LCs con
dos componentes en la zona de los n´ ucleos de galaxias tales como Circinus, MCG-6-30-15 y NGC 3783.
Lo propio hace Schlesinger et al. (2009) con la detecci´ on de [Fex] λ6374 en Mrk 573.
Por supuesto, la distribuci´ on de la emisi´ on del gas coronal en AGNs ha de ser m´ as complicada de lo
que aqu´ ı se muestra, si se tiene en cuenta el amplio rango de condiciones f´ ısicas, variaci´ on de los perﬁles
de ionizaci´ on, existencia o no de polvo, grado de abundancia qu´ ımica, interacci´ on con el chorro de radio,
existencia de regiones starburst en cercan´ ıas del AGN, etc. Por lo que aqu´ ı respecta, hemos mostrado
que hay una notable contribuci´ on de Fevii proveniente del interior del toroide (o incluso al exterior de
la BLR) aunque pueden existir otras nubes emisoras anexas que aun no se han logrado resolver con la
actual generaci´ on de instrumentos.
Tambi´ en hemos mostrado aqu´ ı que nuestros resultados favorecen m´ as un mecanismo de fotoionizaci´ on
para la formaci´ on de las LCs, soportado en las correlaciones de luminosidades y ﬂujos de las mismas LCs
como tambi´ en entre estas y l´ ıneas colisionalmente excitadas de menor ionizaci´ on, correlaciones fuertes
con rayos X suaves, menores´ ındices de color u′−g′ y g′−r′ para galaxias emisoras de LCs con respecto a
aquellas que no lo son y rangos de temperaturas electr´ onicas de la regi´ on emisora de Fevii que no distan
mucho de la que posee una regi´ on fotoionizada.
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Figura 4.30: Corte transversal en el que se muestran otras dos posibles distribuciones de emisi´ on coronal en galaxias
Seyfert. A la izquierda, el caso en el que hay emisi´ on de Fevii y Fex que puede extenderse hasta la zona interna de la NLR,
pero la emisi´ on predominante de LCs sigue siendo la cara interna del toroide oscurecedor. Derecha: similar al anterior, pero
en este caso la densidad reinante en la zona interna desexcita la emisi´ on de Fevii resultando con ello en una contribuci´ on
importante de Fex. La representaci´ on en colores de las distintas zonas es id´ entica a la de la ﬁgura 4.29.
colisionales de baja ionizaci´ on) frente a la emisi´ on de radio en 1.4 GHz hasta un cierto valor de lumino-
sidad. Aunque esto puede sugerir una participaci´ on importante de la ionizaci´ on por choques, lo hemos
atribuido a la formaci´ on de un canal que permite que las nubes cercanas vean el continuo ionizante y al
mismo tiempo el aumento de compresi´ on del gas anexo que a su vez incrementa la densidad electr´ onica
y con ello la emisividad de la l´ ınea. Si la densidad es muy alta, se favorece la formaci´ on de LCs de mayor
densidad cr´ ıtica. Sin embargo, si la emisi´ on de radio supera cierto valor en luminosidad, se desfavorece
la emisi´ on coronal (y de l´ ıneas de baja ionizaci´ on) lo que puede atribuirse a dispersi´ on de las nubes en
zonas que no quedan en la l´ ınea de visi´ on de la fuente central fotoionizante.124 CAP´ ITULO 4. L´ INEAS CORONALES EN UNA MUESTRA DEL SDSS (II)Cap´ ıtulo5
Cinem´ atica de l´ ıneas coronales en el ´ optico
5.1. Introducci´ on
El presente cap´ ıtulo est´ a dedicado a examinar las propiedades cinem´ aticas derivadas de perﬁles de
LCs obtenidas en dos muestras de espectros. La primera est´ a conformada por 14 espectros (con una reso-
luci´ on del orden de ∼ 5500) que fueron obtenidos por el autor en el Observatorio de Pico dos Dias (OPD)
ubicado en el estado de Minas Gerais, Brasil. La segunda est´ a constituida por 20 espectros pertenecientes
a la muestra MC17.5 (ver cap´ ıtulo 4) y los cuales fueron seleccionados por su intensa emisi´ on coronal y
adecuada relaci´ on S/R.
Iniciamos con una descripci´ on sobre el estado actual del tema (5.2), para luego comentar sobre la
selecci´ on de la muestra (secci´ on 5.3); el proceso de observaci´ on y de reducci´ on de datos se describe en la
secci´ on 5.4, los resultados est´ an contenidos en la secci´ on 5.5 y la discusi´ on de los mismos se reserva para
la secci´ on 5.6.
5.2. Cinem´ atica de la CLR en AGNs
Tal y como se ha anotado varias veces en esta tesis, las LCs presentan caracter´ ısticas morfol´ ogicas
que las distingue de las l´ ıneas de baja ionizaci´ on propias de la NLR1. Desde los a˜ nos 70 del siglo pasado
se ha reportado que las LCs en galaxias Seyfert suelen tener anchos mayores que los que presentan las
l´ ıneas prohibidas de baja ionizaci´ on, pero en ning´ un caso al extremo de llegar a los anchos que distinguen
la BLR (Phillips & Osterbrock, 1975; Cooke et al., 1976; Penston et al., 1984). Esto, como se observ´ o en
el cap´ ıtulo anterior, se ha visto tambi´ en en una muestra de 265 espectros de galaxias en el ´ optico, en
particular con el [Fevii] λ6087 y [Nev] λ3426. Una extensi´ on de este resultado y con frecuencia anotada
como caracter´ ıstica notable de las LCs es la correlaci´ on entre el ancho de la l´ ınea y el grado de ionizaci´ on
de la especie qu´ ımica, esto es, mayor ancho a mayor PI (Wilson, 1979; Pelat, Alloin & Fosbury, 1981; De
Robertis & Osterbrock, 1984). Sin embargo, investigaciones subsecuentes con otros AGNs han revelado
que son varios los objetos que no siguen la correlaci´ on entre el FWHM y el PI (Wilson & Nath, 1990;
1El presente an´ alisis est´ a restringido solamente a l´ ıneas coronales en el ´ optico a menos que se indique expl´ ıcitamente.
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Rodr´ ıguez-Ardila et al., 2006; Mullaney & Ward, 2008) y, como se discuti´ o en el cap´ ıtulo 2 de esta tesis,
lo mismo se deduce con base en LCs en el NIR.
Otra caracter´ ıstica que suele observarse en las LCs de los AGNs es el desplazamiento al azul del pico
de la l´ ınea con relaci´ on a las l´ ıneas de baja ionizaci´ on (Grandi, 1978; Wilson, 1979; Shuder, 1980; Pelat,
Alloin & Fosbury, 1981; Kollatschny et al., 1983; Penston et al., 1984; Appenzeller & Wagner, 1991;
Erkens, Appenzeller & Wagner, 1997; Vanden Berk et al., 2001). Sin embargo, hay claras indicaciones de
que dicho corrimiento de las LCs en AGNs no es universal. Osterbrock (1981) reporta un “signiﬁcativo”
corrimiento al rojo de las l´ ıneas de m´ as alta ionizaci´ on, incluyendo [Fexiv] λ5303, en Mrk 699. Appenzeller
& ¨ Ostreicher (1988) analizan varios perﬁles de LCs detectadas en una muestra de siete galaxias Seyfert:
en tres de ellas hay desplazamiento al azul (Akn 120, NGC 3783, IC 4229A, todas Seyfert 1) y en otras
cuatro (NGC 3081, NGC 4507, NGC 5728 y NGC 5506, las tres primeras Sy2 y la ´ ultima Sy1.9) presen-
tan LCs ligeramente desplazadas hacia el rojo, con la primera revelando estructura de doble pico en Fevii.
Por su parte, Rodr´ ıguez-Ardila et al. (2006) encuentra en AGNs muy cercanos que, en general, las LCs
en el ´ optico que provienen del n´ ucleo no resuelto muestran ligeros corrimientos al azul, que van desde una
decena de kms−1 hasta seis centenas de kms−1. S´ olo en dos galaxias Seyfert 2 (NGC 1386 y Circinus) se
encuentra un ligero desplazamiento al rojo pero no en todas las l´ ıneas. Los mismos autores observan en
varias galaxias (Circinus, MCG-6-30-15 y NGC 3783) que las l´ ıneas coronales pueden desacoplarse en dos
componentes: una delgada (con FWHM que van desde 100 hasta 540 kms−1) y otra ancha (con FWHM
comprendidos entre 290 y 1380 kms−1). En general, se observa que el centroide de la componente delgada
corresponde a la velocidad sist´ emica de la galaxia.
Recientemente Mullaney & Ward (2008) examinan las propiedades cinem´ aticas de las l´ ıneas de emi-
si´ on de 10 galaxias Seyfert. Observan corrimiento al azul de todas las LCs con relaci´ on a l´ ıneas de baja
ionizaci´ on salvo en el caso de Mrk 573 (la ´ unica Sy2) en la que se observa desplazamiento al rojo de todas
las LCs. En general, donde se observa el desplazamiento al azul, se aprecia que es mayor a medida que
se incrementa el PI.
El estudio de los perﬁles de las l´ ıneas coronales tambi´ en puede arrojar importante informaci´ on sobre
el estado cinem´ atico del gas emisor. Sin embargo, dado lo poco intensas que suelen ser estas l´ ıneas, son
relativamente pocos los perﬁles que est´ an disponibles en la literatura, los cuales no siempre cumplen con
la debida calidad en cuanto a resoluci´ on y raz´ on S/R. Algunos pocos perﬁles de [Nev] λ3426 y de [Fevii]
λ6087 (acompa˜ nados por perﬁles de l´ ıneas de m´ as baja ionizaci´ on) son mostrados por Whittle (1985)
revelando una clara asimetr´ ıa consistente en alas extendidas hacia el azul. Un estudio m´ as completo para
las l´ ıneas [Fevii] λλ5721, 6087 y [Fex] λ6374 es el reporte de Appenzeller & ¨ Ostreicher (1988) (en el que
tambi´ en aparecen de [Fexiv] λ5303 y [Fexi] λ7892). Estos autores encuentran que los perﬁles de las LCs
(en 7 galaxias Seyfert) no solo son m´ as sim´ etricos sino que parecen ajustarse m´ as a perﬁles gausianos
cuando son comparados con los perﬁles de Oiii lo que sugiere que solo una peque˜ na fracci´ on de la NLR
contribuye a la emisi´ on de las LCs.
De Robertis & Shaw (1990) presentan desplazamientos y valores de´ ındice de asimetr´ ıa de varias l´ ıneas
de distinta ionizaci´ on (incluidas LCs) de seis galaxias Seyfert y concluyen que la asimetr´ ıa de la l´ ınea se
correlaciona con el PI (y la densidad cr´ ıtica) pero sus modelos de NLR favorecen m´ as inﬂows del gas que
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Veilleux (1991a) presenta perﬁles de [Fevii] λλ5721, 6087 para Mrk 359 y NGC 4151 en las que se
evidencian alas extendidas hacia el azul. En lo que respecta a la l´ ınea de [Fexi] λ7892 sobresale el trabajo
de Wagner (1997). Recientemente han aparecido los trabajos de Rodr´ ıguez-Ardila et al. (2006) y Mulla-
ney & Ward (2008) que contienen algunos perﬁles de l´ ıneas en el ´ optico como tambi´ en en el NIR (Mueller
S´ anchez et al., 2006a) y en el MIR (Spoon et al., 2009; Spoon & Holt, 2009). Lo que estos estudios mues-
tran es que, en general, las LCs tienden a presentar perﬁles marcadamente asim´ etricos, caracterizados por
alas extendidas hacia el azul y una ca´ ıda aguda de la forma de la l´ ınea hacia el rojo. Esta caracter´ ıstica
suele explicarse en t´ erminos de gas que est´ a siendo eyectado en direcci´ on al observador (outﬂows) el cual,
debido a la presencia de polvo, impide por lo general observar aquel gas situado en la parte lejana que
est´ a en recesi´ on. Sin embargo, es preciso dejar en claro que tambi´ en es posible explicar las asimetr´ ıas
observadas en t´ erminos de gas que est´ a cayendo (inﬂows), lo que puede ocurrir si la NLR est´ a compuesta
de nubes peque˜ nas y con bastante polvo inmersas en un medio relativamente transparente: si cada nube
se ioniza solo en la zona que da de cara al centro activo y si las nubes del lado lejano del n´ ucleo (vistas
por el observador) no son oscurecidas por las nubes del lado cercano, puede generarse una asimetr´ ıa de
las l´ ıneas hacia el azul.
Por lo que se acaba de describir, se inﬁere que no es mucha la informaci´ on que se dispone de l´ ıneas
coronales en espectros ´ opticos de AGNs con la debida resoluci´ on espectral en las que se pueda realizar un
an´ alisis estad´ ıstico sobre la tendencia predominante de los perﬁles y desplazamiento de l´ ıneas y con ello
caracterizar la cinem´ atica de la regi´ on emisora. Por ello, este cap´ ıtulo aborda varios aspectos relacionados
tendientes a estudiar la morfolog´ ıa y el desplazamiento de las l´ ıneas de emisi´ on coronal y contrastarlos
con l´ ıneas de m´ as baja ionizaci´ on2. Para emprender este estudio, disponemos de espectros ´ opticos de
34 galaxias Seyfert: 14 de ellos obtenidos por el autor en el observatorio de Pico dos Dias y otros 20
seleccionados de la muestra MC17.5 examinada en el cap´ ıtulo anterior. Claramente, por la robustez de
la muestra, este estudio se constituye en la caracterizaci´ on morfol´ ogica de LCs m´ as completa realizada
hasta la fecha.
Dentro de los interrogantes que nos hemos propuesto estudiar est´ an los siguientes: ¿qu´ e proporci´ on de
galaxias Seyfert presentan un pico de emisi´ on coronal desplazado hacia el azul? ¿existe una diferenciaci´ on
signiﬁcativa de las LCs comparadas con l´ ıneas de m´ as baja ionizaci´ on en lo que se reﬁere a la asimetr´ ıa
y grado de agudeza? ¿qu´ e pueden indicar estos resultados con relaci´ on a la ubicaci´ on y cinem´ atica de la
regi´ on de emisi´ on coronal? ¿respalda este estudio la posibilidad de una zona ´ unica de emisi´ on coronal o,
por el contrario, se ajusta m´ as a un modelo donde existen varias regiones de emisi´ on coronal? Iniciamos
por lo pronto, con una descripci´ on de la selecci´ on de la muestra que nos ocupa.
5.3. Selecci´ on de la muestra
Tal y como se coment´ o en la secci´ on anterior, la muestra que se estudia en este cap´ ıtulo est´ a in-
tegrada por dos submuestras: una, que llamaremos la submuestra P, est´ a integrada por espectros que
fueron tomados por el autor en el observatorio de Pico dos Dias, en Brasil; la segunda, que llamaremos
la submuestra S, est´ a conformada por espectros seleccionados de la muestra MT vista en el cap´ ıtulo 3.
2Es importante enfatizar que en este cap´ ıtulo llamaremos l´ ıneas de “baja ionizaci´ on” a la l´ ınea de [Oiii] λ5007 cuyo PI
es de 35 eV (lo suﬁcientemente alto como para que algunos autores se reﬁeran a ellas como de “alta” ionizaci´ on) y a [Oi]
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La submuestra P de galaxias Seyfert fue escogida con base a dos criterios observacionales. Primero que
todo, todas deb´ ıan ser conocidas emisoras de l´ ıneas coronales (casi siempre [Fevii] λ6087 y de ser posible
[Fex] λ6374); deb´ ıan ser, adem´ as, galaxias activas del universo cercano, esto es, relativamente brillantes
(mv ∼ 13-14) para efectos de evitar prolongados tiempos de exposici´ on, sin sacriﬁcar una adecuada re-
laci´ on S/R. Por ello se realiz´ o una b´ usqueda de galaxias Seyfert en la literatura. Adicional a esto, por
supuesto, est´ a el constre˜ nimiento de la latitud de OPD (δ ∼ 22.5o S) y las fechas de observaci´ on (agosto
y octubre). De particular ayuda en la selecci´ on fue el trabajo de Nagao, Taniguchi & Murayama (2000)
dado que contiene un extenso listado de AGNs con emisi´ on coronal en el ´ optico. En total, el n´ umero de
galaxias que conforman la submuestra P fue de 14, clasiﬁcadas as´ ı: 7 de Tipo 1 “normal”(T1 N), 3 del
subtipo NLS1 y 4 de Tipo 2 (T2).
En cuanto a la submuestra S, la selecci´ on de los objetos pertenecientes a la muestra MT (ver tabla 3.1
del cap´ ıtulo 3) estuvo basada fundamentalmente en la intensidad de la emisi´ on coronal y en la calidad
del espectro en cuesti´ on. Deb´ ıan ser objetos con emisi´ on de [Fevii] λ6087 particularmente notable y en
algunos casos de [Fex] λ6374 y de [Fexi] λ7892 acompa˜ nado de una adecuada relaci´ on S/R. Con excep-
ci´ on tal vez de IC3599 y SDSSJ22025-0732, los espectros presentan en general pocas l´ ıneas de absorci´ on
provenientes de la poblaci´ on estelar asegurando con ello una ﬁjaci´ on del continuo expedita en las zonas
de inter´ es. Con base en estos criterios fueron escogidos 20 objetos de la submuestra S clasiﬁcados as´ ı: 16
de T1 “normal”, 3 del subtipo NLS1 y 1 de T2.
Las propiedades fundamentales de los objetos que integran la muestra (coordenadas ecuatoriales, tipo,
corrimiento al rojo, exceso de color debido a la Galaxia, magnitud aparente en el visible) as´ ı como el tipo
de submuestra a la que pertenece, se encuentran en la tabla 5.1.
En cuanto a los detalles del proceso de selecci´ on de los objetos de la muestra MC (de los cuales 20 de
ellos constituyen la submuestra S) as´ ı como los tratamientos posteriores en IRAF que recibieron dichos
espectros y correcci´ on adicional como enrrojecimiento gal´ actico, remitimos al lector al cap´ ıtulo 3 de esta
tesis. De manera importante comentamos que a causa del estudio cinem´ atico requerido, los valores de
z de estos veinte objetos fueron calculados (y utilizados para corregir por expansi´ on cosmol´ ogica) con
base a las l´ ıneas de emisi´ on de baja ionizaci´ on siguientes: [Oi] λ6300, [Sii] λ6731 y [Oii] λ3727. Por ello
el lector encontrar´ a diferencias del valor de z referido en la tabla 3.1 (tomados del servidor NED) con
respecto al de la tabla 5.1.
La siguiente secci´ on describe los detalles relacionados con la toma, reducci´ on y correcci´ on de los es-
pectros de los objetos que integran la submuestra P.
5.4. Observaci´ on y reducci´ on de datos de la submuestra P
Los espectros de ranura larga (long-slit) fueron obtenidos con el telescopio de 1.6 m del Observat´ orio do
Pico dos Dias (φ = +45o34′57”, λ = −22o32′04”) ubicado en el municipio de Braz´ opolis, estado de Minas
Gerais (Brasil) y el cual es administrado por el Laborat´ orio Nacional de Astroﬁsica (LNA). Los espectros
se obtuvieron en varias sesiones de observaci´ on (14 al 16 de agosto, 30 de agosto al 1 de septiembre y 27
al 30 de octubre de 2006), ver Tabla 5.2, con un espectr´ ografo convencional Cassegrain Boller & Chivens5.4. OBSERVACI´ ON Y REDUCCI´ ON DE DATOS DE LA SUBMUESTRA P 129
Tabla 5.1: Galaxias que integran la muestra
Galaxia A.R., 2000 δ, 2000 Tipo z E(B-V) mv Origen
(h m s) (o ′ ′′) Gal. submuestra
MRK 335 00 06 19.5 +20 12 10 T1 (NLS1) 0.025785 0.035 13.75 P
TOL 0109-383 01 11 27.6 -38 05 00 T2 0.011865 0.016 13.90 P
MRK 975 01 13 51.0 +13 16 18 T1 N 0.049363 0.026 14.76 P
II Zw1 01 21 59.8 -01 02 24 T1 N 0.055032 0.046 15.17 S (7)
Fairall 9 01 23 45.8 -58 48 20 T1 N 0.047016 0.027 13.50 P
MRK 573 01 43 57.8 +02 21 00 T2 0.017179 0.023 13.68 P
MRK 607 03 24 48.7 -03 02 32 T2 0.009176 0.047 13.32 P
3C120 04 33 11.1 +05 21 16 T1 N 0.033010 0.297 14.20 P
ESO 362-G018 05 19 35.8 -32 39 28 T1 N 0.012445 0.017 12.50 P
RXSJ07424+4656 07 42 27.1 46 56 42 T1 N 0.168295 0.069 19.58 S (19)
NPM1G+48.0114 08 39 49.7 48 47 02 T1 (NLS1) 0.039621 0.031 16.70 S (35)
MRK 110 09 25 12.9 52 17 11 T1 N 0.035394 0.013 16.41 S (53)
3C 234.0 10 01 49.6 28 47 09 T1 N 0.185138 0.019 17.27 S (65)
KUG1031+398 10 34 38.6 39 38 29 T1 (NLS1) 0.043778 0.015 16.90 S (86)
MRK 1310 12 01 14.5 -03 40 40 T1 N 0.019697 0.031 14.58 S (126)
IC 3599 12 37 41.2 26 42 27 T1 N 0.021205 0.019 15.50 S (151)
MRK 236 13 00 19.9 61 39 18 T1 N 0.052231 0.013 16.80 S (156)
SBS 1258+569 13 00 52.3 56 41 07 T1 N 0.071872 0.012 17.35 S (158)
IRAS 13144+4508 13 16 39.7 44 52 35 T2 0.091354 0.018 17.45 S (168)
RXSJ13199+5235 13 19 56.9 52 35 34 T1 (NLS1) 0.092430 0.016 17.94 S (169)
SDSSJ13557+6440 13 55 42.8 64 40 45 T1 N 0.075558 0.013 16.71 S (186)
NGC 5548 14 17 59.6 25 08 13 T1 N 0.017142 0.020 13.73 S (194)
MRK 1392 15 05 56.6 03 42 26 T1 N 0.036169 0.047 15.50 S (214)
SBS 1518+593 15 19 21.6 59 08 24 T1 N 0.078269 0.010 15.94 S (219)
SDSSJ15342+3034 15 34 15.4 30 34 35 T1 N 0.094697 0.029 17.22 S (222)
MRK 290 15 35 52.3 57 54 09 T1 N 0.030667 0.015 15.27 S (224)
MRK 699 16 23 45.9 41 04 56 T1 N 0.034091 0.010 16.61 S (240)
1H1934-063A 19 37 33.0 -06 13 05 T1 (NLS1) 0.010286 0.293 14.09 P
1H2107-097 21 09 10.0 -09 40 15 T1 N 0.027299 0.233 14.32 P
SDSSJ22025-0732 22 02 33.8 -07 32 24 T1 N 0.059736 0.033 17.15 S (260)
AKN 564 22 42 39.3 +29 43 31 T1 (NLS1) 0.024200 0.060 14.55 P
MRK 1126 23 00 47.8 -12 55 07 T1 N 0.010457 0.044 14.00 P
NGC 7469 23 03 15.6 +08 52 26 T1 N 0.016088 0.069 13.00 P
NGC 7674 23 27 56.7 +08 46 45 T2 0.029071 0.059 13.92 P
P: perteneciente a la muestra de Pico dos Dias; S: perteneciente a la muestra del SDSS. El
n´ umero entre par´ entesis indica su identiﬁcaci´ on en las tablas 3.1 y 3.2.
y una c´ amara CCD 2048×2048. En la tabla 5.3 se encuentran las principales caracter´ ısticas de dicha
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centro de los espectros fuera de 6000 ˚ A en la mayor´ ıa de los casos (que llamaremos el sector azul) o en
7800 ˚ A (el sector rojo) y motivado fundamentalmente para registrar las l´ ıneas de [Fevii] λλ5721,6087 y
[Fex] λ6374, en el primer caso, y [Fexi] λ7892, en el segundo. En todos los casos se utiliz´ o un ancho de
rendija de 1” orientado en la direcci´ on oriente-occidente.
Tabla 5.2: Bit´ acora de observaci´ on
Galaxia Fecha (UT) λc Masa de aire Tiempo exp.
(UT) (˚ A) (min)
MRK 335 15 ago. 2006 6000 1.46 20
16 ago. 2006 6000 1.60 20
Tol-0109-383 30 ago. 2006 6000 1.04 20
31 ago. 2006 6000 1.16 20
01 sep. 2006 7800 1.07 30
MRK 975 28 oct. 2006 6000 1.24 20
FAIRALL9 31 ago. 2006 6000 1.27 30
MRK 573 15 ago. 2006 6000 1.13 20
31 ago. 2006 6000 1.10 20
01 sep. 2006 7800 1.11 30
27 oct. 2006 6000 1.10 20
30 oct. 2006 7800 1.13 20
MRK 607 31 ago. 2006 6000 1.09 20
29 ago. 2006 6000 1.07 20
3C120 29 oct. 2006 6000 1.13 20
30 oct. 2006 7800 1.13 20
ESO 362-G018 28 oct. 2006 6000 1.04 20
30 oct. 2006 7800 1.02 20
30 ago. 2006 6000 1.68 30
1H1934-063A 14 ago. 2006 6000 1.09 20
15 ago. 2006 6000 1.07 20
31 ago. 2006 7800 1.06 30
29 oct. 2006 7800 1.18 20
1H2107-097 15 ago. 2006 6000 1.04 20
16 ago. 2006 6000 1.13 20
AKN 564 28 oct. 2006 6000 1.78 20
29 oct. 2006 7800 1.63 20
MRK 1126 24 oct. 2006 6000 1.10 20
26 oct. 2006 6000 1.09 10
29 oct. 2006 6000 1.03 20
NGC 7469 16 ago. 2006 6000 1.17 20
30 oct. 2006 7800 1.42 20
NGC 7674 15 ago. 2006 6000 1.21 20
La calidad de la observaci´ on no fue fotom´ etrica en la mayor´ ıa de las noches, con extinci´ on y condiciones
de seeing que ﬂuctuaban debido a la presencia de cirrus tenues. La reducci´ on y la calibraci´ on de los datos
se realiz´ o aplicando procedimientos est´ andard de IRAF y siguiendo las pr´ acticas usuales de correcci´ on
para esta clase de espectros (Wagner, 1992). Todos los espectros fueron corregidos tanto por bias como
por ﬂat-ﬁeld usando ﬂats de c´ upula normalizados as´ ı como de ﬂats de cielo tomados o bien al anochecer
o al amanecer.
Los espectros 1D tomados en el sector azul, que constituyen la mayor´ ıa, fueron extra´ ıdos usando la
tarea APALL de IRAF. La escala de longitud de onda fue establecida con exposiciones de l´ amparas de
calibraci´ on de He-Ar tomadas al ﬁnal de cada exposici´ on. El tiempo de exposici´ on est´ a referido en la
columna 5 de la tabla 5.2. La calibraci´ on por ﬂujo fue llevada a cabo mediante observaciones de es-
trellas est´ andar de Hamuy et al. (1992, 1994) que fueron tomadas al inicio, mitad y ﬁnal de la noche.5.5. RESULTADOS 131
Tabla 5.3: Caracter´ ısticas de la c´ amara CCD
Filas × columnas 2048 × 2048
Tama˜ no del pixel 13.5 µm × 13.5 µm
Corriente oscura 1.5×10−4 e−/ pixel/s
Ruido de lectura 2.5 e−
Saturaci´ on 9×104 e−/pixel
Posteriormente los espectros fueron corregidos por extinci´ on Gal´ actica usando los mapas infrarrojos del
COBE/IRAS (Schlegel, Finkbeiner & Davis, 1998) y cuyos valores se encuentran en la sexta columna
de la Tabla 5.1. Puesto que en algunos de los espectros no alcanz´ o a quedar la l´ ınea de Hβ λ4861, se
decidi´ o no corregir los espectros por extinci´ on intr´ ınseca. Se utilizaron los valores de longitud de onda
observados de las l´ ıneas de baja ionizaci´ on tales como [Oiii] λ5007, [Sii] λλ6717, 6731 y [Oi] λ6300 con
el ﬁn de corregir los espectros por expansi´ on cosmol´ ogica. En todos los casos, los valores promediados
nunca excedieron un error del 1% comparados con los valores reportados por NED. De igual forma, no
se realiz´ o correcci´ on por contaminaci´ on estelar de la galaxia (la mayor´ ıa de los espectros no evidencian
la presencia de fuertes l´ ıneas de absorci´ on). Las medidas de ﬂujo y de FWHM fue realizada usando la
rutina LINER (Pogge & Owen, 1993). La resoluci´ on de los espectros (R = λ/∆λ) qued´ o entre 4900 y
6900 dependiendo de la longitud de onda. El ancho instrumental, ﬁjado con las l´ ıneas de cielo observadas,
fue determinada en ∼ 230 kms−1.
Los espectros obtenidos en el sector rojo, algunos de los cuales tienen una relaci´ on S/R baja, fueron
sometidos a un proceso extra. Puesto que en esta regi´ on hay fuerte absorci´ on de mol´ eculas tales como
agua (bandas en 7100-7450 ˚ A, 8100-8400 ˚ A) y ox´ ıgeno molecular (6870 y 7620 ˚ A), es preciso corregir los
espectros por estas bandas de absorci´ on. Por ello, inmediatamente despu´ es de la toma del espectro de
la galaxia de inter´ es fue preciso obtener el espectro de una estrella de tipo A. El proceso de extracci´ on,
calibraci´ on por longitud de onda y ﬂujo de estos espectros fue id´ entico a como se hizo en los espectros
en el sector azul. La variante que se realiz´ o para eliminar las bandas de absorci´ on consisti´ o en tomar
individualmente los espectros de las estrellas tipo A e interpolar linealmente el continuo de la estrella
(eliminando previamente las l´ ıneas de absorci´ on inherentes de esta) a lo largo de la regi´ on espectral. Luego,
mediante la tarea TELLURIC de IRAF se procedi´ o a dividir los espectros interpolados por el espectro
original de la galaxia y manualmente se dispuso a eliminar las absorciones desplazando sutilmente la
longitud de onda. El proceso no siempre fue exitoso debido al fuerte residuo que qued´ o despu´ es de la
correcci´ on, por lo que en algunos espectros el ruido fue tan intenso que se decidi´ o eliminar esas regiones
ruidosas. Diferencias de masa de aire entre la estrella tel´ urica y la galaxia mayores a 0.1 son responsables
por este residuo. Igualmente, fuertes variaciones de las condiciones de observaci´ on (vapor de agua) impiden
una correcta anulaci´ on de estas bandas moleculares.
5.5. Resultados
Los espectros ´ opticos de las 14 galaxias que constituyen la submuestra P pueden observarse en las
ﬁguras E.1 hasta E.4 (ver ap´ endice E); en cada uno de ellos se muestra adicionalmente las regiones am-
pliadas alrededor de las zonas de emisi´ on de las l´ ıneas [Fevii] λ6087 y [Fex] λ6374. La ﬁgura E.5 muestra132 CAP´ ITULO 5. CINEM´ ATICA DE L´ INEAS CORONALES EN EL ´ OPTICO
dos de los cinco espectros tomados en el rojo correspondientes a las galaxias Akn 564 y 1H1934-063A.
Los espectros ´ opticos de las 20 galaxias de la submuestra S pueden observarse en las ﬁguras F.1 hasta
F.6 (ver ap´ endice F); en cada uno de ellos se muestra adicionalmente las regiones ampliadas alrededor de
las zonas de emisi´ on de las l´ ıneas [Fevii] λ6087, [Fex] λ6374 y, cuando est´ a presente, en [Fexi] λ7892.
Los valores de los ﬂujos obtenidos de algunas l´ ıneas de emisi´ on de los objetos que integran la submues-
tra P ([Oiii] λ5007, [Fevii] λ6087, [Oi] λ6300, [Fex] λ6374, [Fexi] λ7892) est´ an contenidos en la Tabla
5.4, con la aclaraci´ on de que para la ´ ultima l´ ınea solo se cont´ o con unos pocos espectros tomados en ese
sector del rojo. Para la determinaci´ on de los ﬂujos integrados de dichas l´ ıneas se asumi´ o, como se hizo
tambi´ en con los espectros de la submuestra S, que el perﬁl se describe individualmente a trav´ es de una
gausiana. En cuanto a los valores de los ﬂujos de varias l´ ıneas de emisi´ on de la submuestra S remitimos
al lector a la tabla 3.2. Cuando fue evidente su necesidad, se requiri´ o de m´ as de una componente para
la descripci´ on completa de la forma de la l´ ınea; por ello se menciona una componente delgada (n) y
una componente ancha (b). Se estableci´ o que una medida signiﬁcativa de la presencia de una l´ ınea, para
efectos de la medici´ on de su ﬂujo, es por encima de 3σ con respecto al ruido del continuo adyacente.
Cinco de los objetos que integran la submuestra P (Mrk 335, Mrk 573, 1H1934-063A, Akn 564 y NGC
7569) fueron tambi´ en observados por Mullaney & Ward (2008). En general observamos con nuestros
datos razones de ﬂujos parecidas en aquellos objetos que compartimos con la muestra de Mullaney &
Ward (2008). Las razones de l´ ıneas son semejantes en aquellos objetos donde hay mediciones de ambas
l´ ıneas y las diferencias est´ an comprendidas entre los intervalos de error. Con relaci´ on a las LCs observa-
mos que las diferencias en razones de ﬂujo son tambi´ en de poca intensidad, salvo en el caso particular
de Mrk 573 (ver m´ as adelante). En algunos objetos la separaci´ on de [Fex] λ6374 con [Oi] λ6364 no
fue f´ acil y se obtuvo ﬁjando la longitud de onda de esta ´ ultima en 6364 ˚ A y adjudic´ andole un ancho
semejante del de la l´ ınea de 6300 ˚ A. Aun as´ ı advertimos que los valores de ﬂujo y ancho de la l´ ınea
[Fex] λ6374 est´ an afectados, salvo algunos casos, por fuerte incertidumbre, que se agrav´ o por la diﬁcul-
tad de asignar el continuo alrededor de Hα (cuya componente ancha genera alas que en algunos casos
afectan el sector que nos ocupa) dado que la mayor´ ıa de la submuestra P est´ a constituida por objetos Sy1.
En la tabla 5.5 est´ an contenidos los datos del ancho completo a mitad de altura (FWHM) de las l´ ıneas
de inter´ es. Con base en ella hemos elaborado la ﬁgura 5.1 para una mejor visualizaci´ on de los datos. Con
relaci´ on al ancho de las l´ ıneas de emisi´ on coronal notamos que el FWHM de [Fevii] λ6087 es, en la
mayor´ ıa de los casos, mayor que el correspondiente a [Oi] λ6300 y [Oiii] λ5007. Incluso en algunos casos
alcanza y supera el millar de kms−1, como en Mrk 335, Tol 0109 y Mrk 975. Solo en el caso de NGC 7674
se vio la clara necesidad de descomponer esta l´ ınea en dos componentes, pero no para NGC 7469, como lo
hicieron Mullaney & Ward (2008). En la mayor´ ıa de los objetos se observa que el FWHM correspondiente
a [Fex] λ6374 es mayor que el de [Fevii] λ6087; solo alrededor de 1/5 parte de los objetos se observa lo
contrario.
La l´ ınea de [Fex] λ6374 puede alcanzar valores de FWHM cercanos a 1400 kms−1 como es el caso de
Mrk 975. Mullaney & Ward (2008) desacoplan esta l´ ınea en dos componentes para NGC 7469. Nosotros,
si bien detectamos [Fex] λ6374, no intentamos desacoplar esta l´ ınea ni aun de [Oi] λ6364, pues est´ an
estrechamente mezcladas y esto, junto con la diﬁcultad de establecer un continuo, impidi´ o realizar una
medida con alg´ un grado de conﬁabilidad.5.5. RESULTADOS 133
Tabla 5.4: Flujos de algunas l´ ıneas de emisi´ on de la submuestra P.
Los ﬂujos est´ an dados en unidades de 10−15 erg. cm−2 s−1.
Galaxia [Oiii] [Fevii] [Oi] [Fex] [Fexi]
λ5007 λ6087 λ6300 λ6374 λ7892
MRK 335 72.0±0.8 7.5±1.8 3.2±1.2 11.8±1.8 †
TOL 0109 212.8±1.6 16.4±1.2 9.9±1.1 13.6±2.0 15.0±1.1
MRK 975 55.4±0.8 5.9±1.0 3.7±0.6 3.6±1.0 †
FAIRALL9 44±0.6 7.4±0.6 4.0±0.8 10.2±2.0 †
MRK 573 748.8±1.8 11.7±1.2 26.1±1.4 5.8±1.4 3.0±0.4
MRK 607 153.8±1.8 16.0±2.0 6.5±2.0 10.3±2.6 †
3C120 279.9±3.6 0.9±0.6 9.2±0.6 ··· ···
ESO 362-G018 101.9±1.8 3.9±0.8 7.2±1.6 2.9±1.8 †
1H1934-063A 197.6±1.0 7.6±1.0 9.3±0.8 ··· 16.4±3.5
1H2107-097 147.1±1.8 18.5±2.4 3.9±0.6 8.7±1.0 †
AKN 564 59.4±0.6 3.5±0.8 6.9±0.2 8.4±0.2 15.6±2.8
MRK 1126 61.5±0.8 2.5±0.4 2.9±0.2 3.2±0.4 †
NGC 7469 418.4±3.4 13.3±1.8 28.1±1.2 ‡ ···
NGC 7674 (n) 287.1±0.8 (n) 3.6±1.0 (n) 12.0±0.6 ··· †
(b) 316±2.4 (b) 8.2±2.4 (b) 10.2±2.0 ··· †
† Espectro rojo no disponible. ‡ Dif´ ıcil de desacoplar.
(n) Componente delgada. (b) Componente ancha
En cuanto a la l´ ınea de m´ as alta ionizaci´ on aqu´ ı observada, [Fexi] λ7892, se aprecia un ancho del
orden del millar para 1H1934-063A y Akn 564. En aquellos objetos en que se tienen valores de FWHM,
tanto para [Fex] λ6374 como para [Fexi] λ7892, se observa que solo en tres de los quince objetos se
presenta un mayor FWHM de esta ´ ultima (de mayor PI) con relaci´ on a la primera.
Para efectos de estudiar el desplazamiento del pico de la emisi´ on con respecto a la velocidad sist´ emica
de la galaxia se presentan las ﬁguras 5.2 a 5.7. Aunque la muestra se ensambl´ o con base a objetos con clara
manifestaci´ on de emisi´ on coronal, es claro que algunos diagramas muestran una relaci´ on S/R baja para
algunas l´ ıneas, en particular en la regi´ on de emisi´ on de [Fexi] λ7892. Como comparaci´ on se incluy´ o en
cada cuadro el comportamiento de la l´ ınea de media ionizaci´ on [Oiii] λ5007. Las l´ ıneas provenientes de
estados ionizados crecientes en PI se han colocado en orden ascendente, por lo que en algunos cuadros
la l´ ınea superior corresponde al [Fexi] λ7892. En solo en dos casos (RXSJ07424+4656 y 3C234.0), y por
su relativamente alto corrimiento al rojo, se incluy´ o tambi´ en la l´ ınea de [Nev] λ3426, cuyo potencial
de ionizaci´ on es apenas inferior en 2 eV con relaci´ on al del Fe6+. La curva punteada que acompa˜ na en
algunos casos a la l´ ınea del [Fex] λ6374 corresponde a la l´ ınea que ha sido aislada (casi siempre a trav´ es
de una modelaci´ on) del [Oi] λ6364.
Es evidente de las ﬁguras que, salvo pocos casos, las LCs tienden a mostrar un desplazamiento hacia
el azul, con referencia a una l´ ınea de baja ionizaci´ on. Son varios los casos, incluso, en que se observa que
el desplazamiento se va haciendo m´ as progresivo a medida que se consideran l´ ıneas de m´ as alta ionizaci´ on134 CAP´ ITULO 5. CINEM´ ATICA DE L´ INEAS CORONALES EN EL ´ OPTICO
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Figura 5.1: Histograma de n´ umero de objetos en funci´ on del FWHM (en kms−1) para las l´ ıneas de emisi´ on [Oi] λ6300 y
[Oiii]λ5007 (arriba) y [Fevii] λ6087, [Fex] λ6374 y [Fexi] λ7892 (abajo).
(esto es, una correlaci´ on entre desplazamiento al azul y PI). Este efecto puede observarse claramente (te-
niendo en consideraci´ on al menos tres l´ ıneas) en MRK 335, TOL 0109-383, MRK 975, Fairall 9, 3C120,
RXSJ07424+4656, NPM1G+48.0114, KUG1031+398, MRK 1310, SBS 1258+569, IRAS 13144+4508,
SDSSJ15342+3034, 1H1934-063A, 1H2107-097, SDSSJ22025-0732 y Akn 564; esto es, en casi la mitad de
la muestra.
En la tabla 5.6 presentamos los valores de la magnitud de desplazamiento (en kms−1) del pico de
emisi´ on. Esto fue realizado para las l´ ıneas [Oi] λ6300, [Oiii] λ5007, [Fevii] λ6087, [Fex] λ6374 y [Fexi]
λ7892. Los valores de longitud onda en reposo de las l´ ıneas de emisi´ on fueron tomados de Cox (2004).
Para permitir una mejor visualizaci´ on de estos resultados, hemos elaborado la ﬁgura 5.8 en la que se
observa las distribuciones del n´ umero de objetos en funci´ on del desplazamiento del pico de la l´ ınea para
las l´ ıneas de inter´ es (en el caso de l´ ıneas con varias componentes se incluy´ o solo la componente delgada).
Claramente, para [Oi] λ6300 y [ Oiii] λ5007 la distribuci´ on est´ a alrededor del valor cero con una ligera
tendencia hacia el rojo para la primera y hacia el azul, para la segunda, con casi la totalidad de los valores
de desplazamiento en un intervalo de velocidades comprendido en el rango de ±100 kms−1. En tres casos
se evidenci´ o una componente ancha para [Oiii] λ5007, las cuales pueden alcanzar valores de corrimiento
al azul tan grandes como de −600 kms−1. Para el caso de las l´ ıneas coronales se evidencia que tienden
a presentar un desplazamiento hacia el azul con respecto a las l´ ıneas de m´ as baja ionizaci´ on. Si bien hay
algunos objetos de la muestra (15%) que muestran un ligero desplazamiento al rojo, el grueso de los
objetos (∼ 60%) poseen desplazamientos al azul que van hasta los −200 kms−1, con 1/4 de los objetos
cuyo desplazamiento alcanza a estar entre los −200 y los −300 kms−1.
En los histogramas para [Fevii] λ6087 y [Fexi] λ7892 parece manifestarse la existencia de dos pobla-5.5. RESULTADOS 135
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Figura 5.7: Lo mismo que la ﬁgura 5.2, continuaci´ on.5.5. RESULTADOS 141
Tabla 5.5: Anchos completos a mitad de la altura (FWHM) en kms−1 de
algunas l´ ıneas de emisi´ on. Los valores han sido corregidos por ensanchamiento
instrumental en cuadratura. El ancho instrumental fue estimado en 210 kms−1
(para la submuestra P) y se utiliz´ o el valor de 170 kms−1 (ver texto) para la
submuestra S.
Galaxia [Oiii] [Fevii] [Oi] [Fex] [Fexi]
λ5007 λ6087 λ6300 λ6374 λ7892
MRK 335 640±10 1030±100 640±240 750±40 †
TOL 0109 750±10 990±90 760±70 1200±280 820±100
MRK 975 970±20 1270±150 1190 ±90 1390±270 †
II Zw1 480±10 830±70 420±20 440±60    
FAIRALL9 730±90 650±150 570±40 1100 ±180 †
MRK 573 450±10 400±40 420±40 430±60 390±80
MRK 607 370±10 520±60 250±70 470±40 †
3C120 420±10 310±200 400±40        
ESO 362-G018 440±10 420±100 460±100 550±100 †
RXSJ07424+4656 310±10 510±30 210±40 520±90    
NPM1G+48.0114 230±10 450±50 200±20 240±30    
MRK 110 290±10 400±10 320±10 420±20 360±30
3C 234.0 500±10 700±20 510±10 380±60    
KUG1031+398 (n) 230±10 1290±120 430±90 1300±70 810±170
(b) 1060±50
MRK 1310 200±10 280±10 180±10 340±30 410±140
IC 3599 270±10 420±30 280±50 420±180 190±20
MRK 236 280±10 420±90 260±10 480±60 350±130
SBS 1258+569 280±10 340±10 270±20 430±20 270±20
IRAS 13144+4508 (n) 310±10 950±120 400±10 430±40 100±30
(b) 990±10
RXSJ13199+5235 220±10 310±60 190±10 420±30 200±30
SDSSJ13557+6440 330±10 330±10 350±10 480±100 §
NGC 5548 500±10 680±20 600±40 610±140 530±40
MRK 1392 360±10 430±30 380±10 590±70    
SBS 1518+593 440±10 540±20 500±20 860±90 280±10
SDSSJ15342+3034 430±10 580±60 450±50 920±100 <170
MRK 290 370±10 340±50 340±40 630±50    
MRK 699 310±10 350±50 300±20 490±20 370±40
1H1934-063A 560±10 580±50 360±10 1140±50 1620±50
1H2107-097 610±10 790±30 450±60 940±220 †
SDSSJ22025-0732 270±10 410±10 300±20 890±130    
AKN 564 350±10 500±50 290±30 610±160 1000±130
MRK 1126 380±10 300±30 280±40 420±90 †
NGC 7469 500±10 730±20 440±30 ‡    
NGC 7674 (n) 490±10 (n) 580±40 (n) 500±10     †
(b) 1490±20 (b) 1460±190 (b) 1740±90
† Espectro rojo no disponible. § En zona donde no hay informaci´ on.
‡ Dif´ ıcil de desacoplar. (n) Componente delgada.
(b) Componente ancha.
ciones: una, en la que el desplazamiento al azul est´ a alrededor de los −50/ − 100 kms−1 con un ancho
comprendido entre +100 y −150 kms−1; la segunda, un poco menos numerosa, posee un pico alrededor
de −250 kms−1 con un ancho comprendido entre −150 kms−1 y −350 kms−1. Para la l´ ınea del [Fex]
λ6374 no es clara la existencia de dos poblaciones como en los dos casos anteriores pero se notan algunos142 CAP´ ITULO 5. CINEM´ ATICA DE L´ INEAS CORONALES EN EL ´ OPTICO
Tabla 5.6: Magnitud del desplazamiento de los picos de las l´ ıneas de emisi´ on en t´ erminos de velocidades
Galaxia [Oi] [Oiii] [Fevii] [Fex] [Fexi]
λ6300.30 λ5006.84 λ6086.92 λ6374.53 λ7891.94
(kms−1) (kms−1) (kms−1) (kms−1) (kms−1)
MRK 335 110 30 -259 -226 †
TOL 0109-383 -23 -33 -105 -186 -128
MRK 975 27 -32 -172 -345 †
II Zw1 -5 -83 -285 -124    
Fairall 9 98 -1 -203 -199 †
MRK 573 -67 18 -59 -57 47
MRK 607 -72 -28 -46 76 †
3C120 10 9 -128        
ESO 362-G018 -11 57 -31 -43 †
RXSJ07424+4656 3 -5 -73 -211    
NPM1G+48.0114 32 9 -55 -29 -236
MRK 110 10 -16 12 -62 -36
3C234.0 10 32 40 27    
KUG1031+398 17 -32(n), -326(b) -124 -430 -259
MRK 1310 -2 -3 -55 -40 -80
IC 3599 14 -84 -166 -269 -85
MRK236 -32 29 49 62 -120
SBS 1258+569 75 95 -39 -77 -139
IRAS 13144+4508 -11 6(n), -237(b) -4 -110 -237
RXSJ13199+5235 4 -52 -87 -151 -69
SDSSJ13557+6440 17 -18 -1 -105 §
NGC 5548 8 -17 -88 -78 -29
MRK 1392 40 79 20 1    
SBS 1518+593 18 -36 -24 -238 -184
SDSSJ15342+3034 14 -8 -238 -216 -323
MRK 290 49 92 69 12    
MRK 699 -25 -35 10 11 -22
1H1934-063A -31 -30 -230 -520 -297
1H2107-097 14 -51 -287 -350 †
SDSSJ22025-0732 23 -32 -56 -231    
AKN 564 -2 -9 -222 -440 -295
MRK 1126 -26 -51 -142 -85 †
NGC 7469 -66 -47 -213 ‡    
NGC 7674 22(n), -285(b) 0(n), -612(b) -295(n), -777(b)     †
† Espectro rojo no disponible. § En zona donde no hay informaci´ on.
‡ Dif´ ıcil de desacoplar. (n) Componente delgada.
(b) Componente gruesa.
objetos cuyos desplazamientos al azul alcanzan los −550 kms−1.
Con el prop´ osito de comparar entre s´ ı la forma de las l´ ıneas de emisi´ on para un mismo objeto, hemos
elaborado las ﬁguras 5.9 a 5.14, en el espacio de las velocidades. Hasta donde fue posible, se procur´ o in-
cluir en todos los casos las l´ ıneas [Oi] λ6300, [Oiii] λ5007 y [Fevii] λ6087. Pero es claro que hubo
casos en los que no se incluy´ o una determinada l´ ınea debido a su escasa relaci´ on S/R, aunque s´ ı se haya
realizado una lectura de ﬂujo y de FWHM a trav´ es de un modelamiento gausiano. Esto fue particu-
larmente claro con la l´ ınea de [Fexi] λ7892, que incluimos solo en aquellos casos en los que su perﬁl
estaba claramente deﬁnido. Pocos objetos incluyen la l´ ınea de [Fex] λ6374, que resulta en la mayor´ ıa de5.5. RESULTADOS 143
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Figura 5.8: Histogramas de n´ umero de objetos en funci´ on del desplazamiento del pico de l´ ınea (en kms−1) para las l´ ıneas
de emisi´ on [Oi] λ6300, [Oiii] λ5007, [Fevii] λ6087, [Fex] λ6374 y [Fexi] λ7892. Para l´ ıneas con varias componentes se
incluy´ o solo la componente delgada.
los casos fuertemente alterada por la presencia de [Oi] λ6364. La inclusi´ on de esta l´ ınea coronal se hizo
en los casos en donde fue claro que la emisi´ on de esa l´ ınea del ox´ ıgeno neutro fue nula o al menos marginal.
Para efectos de cuantiﬁcar y describir la forma de una l´ ınea en particular nos hemos centrado en la
determinaci´ on del grado de agudeza y de simetr´ ıa, ver ﬁgura 5.15. En particular, hemos determinado la
denominada kurtosis (K) y el ´ ındice de asimetr´ ıa (IA), llamado tambi´ en de skewness. Desde el punto
de vista estad´ ıstico la primera se deﬁne como el cuarto momento estandarizado de una determinada
distribuci´ on y se constituye en una manera de cuantiﬁcar el grado de agudeza del pico de la misma as´ ı como
el grado de prolongaci´ on de sus alas. El´ ındice de asimetr´ ıa corresponde al tercer momento estandarizado
de una distribuci´ on y su valor es una medida del grado de simetr´ ıa que posee una distribuci´ on alrededor
del promedio. Tal y como es deﬁnido, un valor del IA negativo indica que la cola de la distribuci´ on de la144 CAP´ ITULO 5. CINEM´ ATICA DE L´ INEAS CORONALES EN EL ´ OPTICO
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1.2
1.0
0.8
0.6
0.4
0.2
0.0
F
l
u
j
o
 
n
o
r
m
a
l
i
z
a
d
o
-1000 -500 0 500 1000
SDSSJ13557+6440 [Fe VII] 6087 
[O III] 5007  
[O I] 6300 
1.2
1.0
0.8
0.6
0.4
0.2
0.0
-1000 0 1000
NGC 5548 [Fe VII] 6087 
[O III] 5007  
[O I] 6300 
1.2
1.0
0.8
0.6
0.4
0.2
0.0
F
l
u
j
o
 
n
o
r
m
a
l
i
z
a
d
o
-1000 -500 0 500 1000
MRK 1392 [Fe VII] 6087 
[O III] 5007  
[O I] 6300 
1.2
1.0
0.8
0.6
0.4
0.2
0.0
-1000 -500 0 500 1000
SBS1518+593 [Fe VII] 6087 
[O III] 5007  
1.2
1.0
0.8
0.6
0.4
0.2
0.0
F
l
u
j
o
 
n
o
r
m
a
l
i
z
a
d
o
-1000 -500 0 500 1000
V (km s
-1
)
SDSSJ15342+3034 [Fe VII] 6087 
[O III] 5007  
1.2
1.0
0.8
0.6
0.4
0.2
0.0
-1000 -500 0 500 1000
V (km s
-1
)
MRK 290 [Fe VII] 6087 
[O III] 5007  
[O I] 6300 
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Figura 5.13: Comparaci´ on de perﬁles de l´ ıneas (continuaci´ on).5.5. RESULTADOS 149
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Figura 5.14: Comparaci´ on de perﬁles de l´ ıneas (continuaci´ on).
izquierda es m´ as larga que la de la derecha y, por lo tanto, el grueso de los valores tienden estar al lado
derecho del valor promedio. Un valor positivo indica que la cola de la distribuci´ on en el lado derecho es
m´ as larga que en el lado izquierdo lo que indica que el grueso de los valores tienden a estar situados a la
izquierda del valor promedio. Un valor nulo se˜ nala que los valores est´ an uniformemente distribuidos en
ambos lados del valor m´ as probable.
Figura 5.15: Izquierda: ´ ındice de asimetr´ ıa con valor positivo (curva segmentada) y con valor negativo (curva continua).
Derecha: dos curvas con diferentes valores de kurtosis: la curva segmentada posee un valor de kurtosis mayor que el de la
curva continua (ver pie de p´ agina).
Es importante subrayar que la determinaci´ on num´ erica tanto de la kurtosis como del IA no solo parece
variar con el campo del conocimiento donde se aplique sino tambi´ en con el autor. En lo que aqu´ ı ata˜ ne, y
despu´ es de examinar varias deﬁniciones (Heckman et al., 1981; Veilleux, 1991b; Brotherton, 1996; Dong
et al., 2007; Sulentic et al., 2007) –y esto solo por nombrar unas cuantas– se adopt´ o, m´ as por la raz´ on
de escoger alguna que por poseer una ventaja o conveniencia con respecto a las otras, las deﬁniciones
utilizadas por Marziani et al. (1996)3:
3Advertimos que en esta deﬁnici´ on de kurtosis, entre m´ as peque˜ no sea su valor indica mayor prolongaci´ on de las alas a150 CAP´ ITULO 5. CINEM´ ATICA DE L´ INEAS CORONALES EN EL ´ OPTICO
K =
λR,3/4 − λA,3/4
λR,1/4 − λA,1/4
, (5.1)
IA =
λR,1/4 + λA,1/4 − 2λP
λR,1/4 − λA,1/4
, (5.2)
donde λP es la longitud de onda en el m´ aximo de intensidad, λR,1/4 la longitud de onda a 1/4 de la
intensidad en la zona derecha (roja) de la l´ ınea; λA,1/4, lo propio para la zona izquierda (azul); λR,3/4
y λA,3/4 las longitudes de onda a 3/4 de la intensidades en el rojo y en azul, respectivamente. N´ otese
entonces que de acuerdo con esta notaci´ on: FWHM = λR,1/2−λA,1/2, donde λR,1/2 y λA,1/2 corresponden
a las longitudes de onda a 1/2 de la intensidad tanto como en el rojo como en azul, respectivamente (ver
ﬁgura 5.16). La determinaci´ on de dichos par´ ametros se hizo para la l´ ınea entera tal y como se presen-
ta, sin descomposici´ on en dos o m´ as componentes. No sobra mencionar que los valores de K y AI son
altamente sensitivos a factores tales como la ﬁjaci´ on del continuo y a la intensidad propia de la l´ ınea,
pues en aquellas donde el ﬂujo integrado suele ser peque˜ no con relaci´ on a l´ ıneas tales como [Oiii] λ4959,
5007, [Neiii] λ3869 y [Oii] λ3726, como son las LCs propiamente dichas, pronunciarse sobre su forma se
reserva solo en aquellos casos donde la l´ ınea en cuesti´ on sea particularmente intensa.
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Figura 5.16: Longitudes de onda a distintas intensidades requeridas para la determinaci´ on de la kurtosis y del ´ ındice de
asimetr´ ıa (ver texto).
los lados. En otras deﬁniciones de kurtosis es justamente lo opuesto.5.5. RESULTADOS 151
La tabla 5.7 contiene los valores de la kurtosis y el ´ ındice asim´ etrico para las l´ ıneas coronales [Fevii]
λ6087 y [Fexi] λ7892 pero solo en aquellos casos en el que la l´ ınea es lo suﬁcientemente intensa con
relaci´ on al continuo adyacente como para que su forma sea claramente discernible. La selecci´ on se hizo
“a ojo” y la no determinaci´ on de los valores de K e IA fue b´ asicamente aplicada para algunas l´ ıneas de
[Oi] λ6300 y [Fexi] λ7892. La l´ ınea de [Fex] λ6374 no fue considerada puesto que casi siempre aparece
severamente mezclada con [Oi] λ6364. Como referencia se incluyeron las l´ ıneas de [Oi] λ6300 y [Oiii]
λ5007 no solo por su presencia casi constante en los espectros sino por la relativa ausencia de l´ ıneas
aleda˜ nas que puedan afectar severamente su forma y diﬁcultar el establecimiento del continuo.
Tabla 5.7: Valores de kurtosis (K) e ´ ındice de asimetr´ ıa (IA)
[Oiii] [Fevii] [Oi] [Fexi]
Galaxia λ5007 λ6087 λ6300 λ7892
K IA K IA K IA K IA
MRK 335 0.38 -0.25 0.39 -0.12 † † ‡ ‡
TOL 0109 0.41 -0.27 0.35 -0.24 0.47 -0.10 0.44 0.47
MRK 975 0.37 -0.32 0.32 -0.43 † † ‡ ‡
II Zw1 0.41 -0.43 0.44 -0.25 0.37 -0.41        
Fairall 9 0.42 -0.07 0.41 0.27 † † ‡ ‡
MRK 573 0.43 -0.03 0.47 0.01 0.41 0.21 0.28 0.15
MRK 607 0.45 -0.10 0.40 -0.14 0.47 0.04 ‡ ‡
3C120 0.47 -0.14 0.48 0.08 0.41 -0.07        
ESO 362-G18 0.46 -0.05 0.44 -0.06 0.42 -0.04 ‡ ‡
RXSJ07424+4656 0.38 -0.22 0.39 -0.20 † †        
NPM1G+48.0114 0.42 -0.06 0.34 -0.41 0.55 0.09        
MRK 110 0.44 0.16 0.51 -0.07 0.44 0.20 0.44 -0.16
3C234 0.51 -0.01 0.39 -0.18 0.31 0.37        
KUG1031+398 0.32 -0.46 0.34 -0.55 † † 0.35 -0.66
MRK 1310 0.44 0.16 0.51 -0.07 0.44 0.20 0.44 -0.16
IC3599 0.48 0.05 0.37 -0.36 † † † †
MRK 236 0.39 -0.06 0.49 0.08 † † † †
SBS 1258+569 0.44 -0.16 0.43 0.04 † † 0.38 0.48
IRAS 13144+4508 0.37 -0.18 0.20 -0.44 0.41 0.03 † †
RXSJ13199+5235 0.40 0.03 † † 0.33 -0.28 0.19 -0.71
SDSSJ13557+6440 0.36 -0.18 0.42 -0.28 † † § §
NGC 5548 0.38 -0.20 0.56 -0.25 0.34 0.00 † †
MRK 1392 0.41 -0.09 0.42 0.08 0.42 0.03        
SBS 1518+593 0.40 -0.14 0.34 -0.47 † † † †
SDSSJ15342+3034 0.48 -0.20 0.34 -0.22 † † † †
MRK 290 0.48 -0.24 0.37 -0.52 0.46 -0.07        
MRK 699 0.40 -0.06 0.39 -0.08 0.40 0.00 0.31 0.15
1H1934-063A 0.43 -0.18 0.37 -0.21 0.43 -0.01 0.37 0.63
1H2107-097 0.39 -0.31 0.38 -0.42 † † ‡ ‡
SDSSJ22025-0732 0.40 -0.01 0.52 -0.20 0.44 -0.26        
AKN564 0.43 0.06 0.47 -0.13 0.43 0.02 0.27 -0.57
MRK 1126 0.46 0.04 0.48 -0.03 0.45 -0.10 ‡ ‡
NGC 7469 0.42 -0.28 0.51 -0.49 0.44 -0.04        
NGC 7674 0.28 -0.52 0.31 -0.43 0.38 -0.08 ‡ ‡
† La l´ ınea existe, pero d´ ebil. ‡ Espectro rojo no disponible.
§ En zona donde no hay informaci´ on.
En las ﬁguras 5.17 y 5.18 se muestran los histogramas de n´ umero de objetos en funci´ on del valor de152 CAP´ ITULO 5. CINEM´ ATICA DE L´ INEAS CORONALES EN EL ´ OPTICO
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Figura 5.17: Histogramas de n´ umero de objetos en funci´ on de la kurtosis.
la kurtosis y del ´ ındice de asimetr´ ıa, respectivamente, con base a los valores de la tabla 5.7. En lo que
respecta a la kurtosis se observa que las l´ ıneas de baja ionizaci´ on tienden a presentar una distribuci´ on
esencialmente id´ entica, con la mayor´ ıa de los objetos (∼ 65%) con valores comprendidos entre 0.4 y 0.5
y un 20-25% con valores entre 0.3 y 0.4. En cuanto a [Fevii] λ6087, se observa una distruibuci´ on algo
diferenciada de las dos anteriores, con un ∼ 40% de los objetos con valores comprendidos entre 0.4 y
0.5 y cerca de la mitad con valores entre 0.3 y 0.4. Aunque el n´ umero de objetos que se incluy´ o con
informaci´ on de [Fexi] λ7892 es peque˜ no, su distribuci´ on la hemos incluido por razones de completez. Aun
as´ ı se observa que m´ as de la mitad presentan valores de K entre 0.3 y 0.4.5.5. RESULTADOS 153
8
6
4
2
0
N
o
.
 
d
e
 
o
b
j
e
t
o
s
[O I] λ6300
20
15
10
5
0
N
o
.
 
d
e
 
o
b
j
e
t
o
s
[O III] λ5007
12
10
8
6
4
2
0
N
o
.
 
d
e
 
o
b
j
e
t
o
s
[Fe VII] λ6087
2
1
0
N
o
.
 
d
e
 
o
b
j
e
t
o
s
-1.0 -0.8 -0.6 -0.4 -0.2 0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 1.0
 IA
 [Fe XI] λ7892
Figura 5.18: Histogramas de n´ umero de objetos en funci´ on del IA.
Pruebas K-S comparando mutuamente las distribuciones entre las l´ ıneas de baja ionizaci´ on con re-
laci´ on a la de [Fevii] λ6087 arrojan p-valores relativamente altos4 lo que indica que la hip´ otesis nula
(distribuciones iguales) no es rechazable. Por lo tanto, las distribuciones con base en la kurtosis no
se˜ nalan una clara diferenciaci´ on de valores entre las LCs y l´ ıneas de m´ as baja ionizaci´ on. Sin embargo, se
observa una tendencia de la l´ ınea de [Fevii] λ6087 (y de [Fexi] λ7892) a presentar valores m´ as bajos de
K. El valor para un perﬁl gausiano, correspondiente a la deﬁnici´ on adoptada aqu´ ı, es de 0.45; valores por
encima de dicho n´ umero indican una l´ ınea m´ as aguda; valores inferiores, una l´ ınea achatada, esto es, con
picos redondeados y alas notablemente extendidas hacia los lados. Por lo tanto, alrededor del ∼50% de
las l´ ıneas de [Fevii] λ6087 parecen adoptar picos achatados, m´ as parecidos a los de un perﬁl lorentziano
4Comparando la distribuci´ on entre [Fevii] λ6087 con [Oiii] λ5007 y de [Fevii] λ6087 con [Oi] λ6300 ambos dan p-valores
de 0.56.154 CAP´ ITULO 5. CINEM´ ATICA DE L´ INEAS CORONALES EN EL ´ OPTICO
(que es de alrededor de 0.33, para la deﬁnici´ on adoptada aqu´ ı), contrario a lo hallado por Appenzeller &
¨ Ostreicher (1988). Puesto que poseemos la misma deﬁnici´ on de kurtosis que la que realiz´ o Marziani et
al. (1996) podemos comparar num´ ericamente nuestros valores con los de ellos: en general, la distribuci´ on
de los valores de la kurtosis para el [Fevii] λ6087 y el [Oiii] λ5007 obtenidos en esta tesis tienden a caer
entre 0.3 y 0.5 en tanto que las l´ ıneas de Hβ y C IV analizados por esos autores se concentran en valores
m´ as bajos, del orden de 0.15-0.35, lo que no debe extra˜ nar si se considera que ellos analizaron los perﬁles
anchos provenientes de esas l´ ıneas de recombinaci´ on, y por lo tanto, con picos bastante m´ as redondeados
y prominentes alas en los bordes.
En cuanto a los valores de distribuci´ on del IA se observa que la l´ ınea de [Oi] λ6300 presenta valores
que en su mayor´ ıa est´ an comprendidos entre −0.2 y 0.2. La l´ ınea de [Oiii] λ5007 presenta un poco m´ as
de la mitad de la muestra con valores comprendidos entre −0.2 y 0 y con alrededor de la tercera parte
con valores de IA< −0.2. Esto est´ a en concordancia con las numerosas observaciones que evidencian una
asimetr´ ıa de [Oiii] λ5007 consistente en presentar alas m´ as extendidas hacia el azul que hacia al rojo
(Heckman et al., 1981; Vrtilek & Carleton, 1985; V´ eron-Cetty, V´ eron & Gon¸ calves, 2001; Bian, Yuan &
Zhao, 2006; Komossa et al., 2008b). Si bien cerca de una tercera parte de los objetos presentan valores
de IA para la l´ ınea de [Fevii] λ6087 entre −0.2 y 0, se observa que casi la mitad de la muestra tiene
valores comprendidos de IA< −0.2; un ∼ 20% presenta valores de IA positivos, que indican alas m´ as
pronunciadas hacia el rojo que al azul. La muestra de valores de [Fexi] λ7892 que, como hemos dicho, no
es estad´ ısticamente signiﬁcativa, exhibe la dispersi´ on m´ as alta de valores llegando a presentar los valores
m´ as altos de IA en ambos extremos. En general, se observa lo anotado por De Robertis & Shaw (1990)
en el sentido de que las l´ ıneas de baja ionizaci´ on si bien tienden a mostrar asimetr´ ıas peque˜ nas, estas no
son nulas. La l´ ınea del [Fevii] λ6087 tiende a presentar valores negativos de la misma lo que indica mayor
extensi´ on de las alas al azul que al rojo. Pruebas K-S comparando mutuamente las distribuciones entre
[Oiii] λ5007 y de [Fevii] λ6087 con [Oi] λ6300 arrojan un p-valor 0.86 y de 0.0045, respectivamente,
lo que indica que la hip´ otesis nula no es rechazable en el primer caso mientras que en el segundo s´ ı.
Esto sugiere una diferencia notable en el comportamiento cinem´ atico del gas emisor de [Fevii] λ6087 con
respecto al que emite [Oi] λ6300.
5.6. Discusi´ on e interpretaci´ on
Tal y como se puede observar de la ﬁgura 5.1, los valores de FWHM correspondientes a las LCs de
[Fevii] λ6087 y [Fex] λ6374 tienden a ser mayores con relaci´ on a los que presentan las de baja o nula
ionizaci´ on. Por ejemplo, considerando el valor promedio de FWHM, la l´ ınea de [Fevii] λ6087 es 38% y
42% mayor que el de [Oiii] λ5007 y [Oi] λ6300, respectivamente. El valor promedio de FWHM para
[Fex] λ6374 es un 13% mayor que el del [Fevii] λ6087. Sin embargo, la l´ ınea de [Fexi] λ7892 no sigue
la tendencia de aumento de FWHM conforme aumenta el PI: el valor promedio para esta l´ ınea es menor
en un 8% al del [Fevii] λ6087. Estos resultados est´ an en coherencia con lo que se vio en la secci´ on 4.3
y tomados en su conjunto sugieren una producci´ on mayoritaria de [Fevii] λ6087 proveniente de zonas
ligeramente m´ as internas con respecto a la zona de emisi´ on de [Oiii] λ5007 y otras l´ ıneas com´ unmente
atribuidas a la NLR. El hecho de que los valores de FWHM para [Fexi] λ7892 no sean mayores que
los que tienen el [Fevii] λ6087 y el [Fex] λ6374 puede, en un primer momento, indicar que la emisi´ on
principal de este i´ on proviene de zonas de la CLR m´ as externas. Sin embargo, este resultado est´ a de
acuerdo con lo que se encontr´ o en l´ ıneas del NIR (ver secci´ on 2.4.1), en la cual l´ ıneas de PI & 300 eV5.6. DISCUSI´ ON E INTERPRETACI´ ON 155
ten´ ıan FWHM m´ as bajos en relaci´ on a las l´ ıneas de menor PI. Puede entonces que lo que est´ e ocurriendo
es que la correlaci´ on entre el FWHM y el PI se sostenga hasta un determinado valor de este ´ ultimo a
partir del cual deje de ser v´ alido a causa de las condiciones f´ ısicas reinantes, principalmente determinado
por el valor de la densidad electr´ onica.
Est´ a observacionalmente establecido que la zona de emisi´ on coronal en AGNs puede llegar a extender-
se hasta unas pocas centenas de parsecs del centro activo. Aun as´ ı, la distribuci´ on de la emisi´ on coronal en
las zonas m´ as pr´ oximas al centro activo de objetos tales como Circinus y NGC 1386 (Rodr´ ıguez-Ardila et
al., 2006) as´ ı como NGC 1068, Mrk 573, NGC 4151, Mrk 3, NGC 3081 y NGC 4507 (Mazzalay, Rodr´ ıguez-
Ardila & Komossa, 2010) el grueso de la emisi´ on coronal proviene siempre de la zona nuclear no resuelta y
siempre excede con al menos el doble de ﬂujo con relaci´ on a las zonas aleda˜ nas a ella. Ello quiere decir que
en los espectros que nos ocupan (con aperturas de 1” y 3” para las submuestras P y S, respectivamente),
aun cuando se colect´ o emisi´ on de varios centenares a miles de parsecs alrededor del n´ ucleo, la informaci´ on
dominante de la emisi´ on coronal es aquella que proviene de la zona m´ as pr´ oxima al AGN, presumiblemen-
te dentro del toroide y un poco m´ as exterior a ´ el, pero en todo caso, aun no resuelta por las observaciones.
Por lo tanto, no debe extra˜ nar entonces que los desplazamientos al azul hallados en nuestra muestra
est´ en dentro de los rangos observados de desplazamientos de LCs reportados en la zona nuclear por Ro-
dr´ ıguez-Ardila et al. (2006), los cuales, a excepci´ on de NGC 1386, siempre son hacia el azul (en el caso
del [Fevii] λ6087). En dicho trabajo, en los casos en que se reporta doble componente, es interesante
observar que la componente delgada (FWHM ∼100-600 kms−1) posee siempre un menor desplazamiento
que la componente gruesa (FWHM ∼700-1700 kms−1) la cual es del orden de −200 a −300 kms−1,
pero puede alcanzar los −600 kms−1. Algo semejante es observado por Mueller S´ anchez et al. (2006b)
para varias l´ ıneas del NIR en Circinus. Pero las observaciones de estos autores indican que en lo que
concierne a cantidad de ﬂujo, no hay una tendencia sobre cual componente es la que domina: en algunas
galaxias la componente gruesa es la que predomina en ﬂujo (como en el caso de Circinus); en otros, es
la componente delgada (NGC 3783). Aun cuando solo en un caso hicimos distinci´ on de dos componentes
de LCs claramente deﬁnidas, nuestra gr´ aﬁca 5.8 sugiere la existencia de dos zonas: una “delgada” y otra
“gruesa”. En el mismo sentido, entonces, hay dos poblaciones de galaxias: una en la que el desplazamiento
al azul no es tan signiﬁcativo (∆V ∼ −200 kms−1) y, en consecuencia, la componente delgada o es ´ unica
o predomina con respecto a la componente gruesa; en otros casos, hay una componente gruesa ´ unica o
dominante, con ∆V ∼ −200 a −400 kms−1. Lo anterior implica entonces una conexi´ on directa entre una
componente gruesa que se maniﬁesta por su mayor desplazamiento al azul y una componente delgada
donde el desplazamiento al azul ya no es tan pronunciado. Enseguida examinaremos si el corrimiento al
azul est´ a relacionado con el ancho de l´ ınea, esto es, con el FWHM.
La ﬁgura 5.19 muestra la relaci´ on entre el desplazamiento al azul y el ancho de l´ ınea dado por el
FWHM tanto para las l´ ıneas de baja ionizaci´ on y las LCs. Es evidente que para las l´ ıneas de baja
ionizaci´ on no parece existir una correlaci´ on entre ambas cantidades. En general, tanto para el [Oi] λ6300
como para el [Oiii] λ5007 los valores de desplazamiento parecen distribuirse uniformemente alrededor del
valor nulo y, salvo por algunos pocos outliers, los valores de FWHM se mantienen en valores de pocos
centenares de kms−1. Por otro lado, las LCs parecen mostrar una leve tendencia entre el corrimiento al
azul y el FWHM. Un an´ alisis de regresi´ on a los datos arroja una relaci´ on lineal de la forma:
∆VFe V II ≈ −0.17 × FWHMFe V II,156 CAP´ ITULO 5. CINEM´ ATICA DE L´ INEAS CORONALES EN EL ´ OPTICO
∆VFe X ≈ −0.31 × FWHMFe X,
∆VFe XI ≈ −50 − 0.15 × FWHMFe XI,
con ´ ındices de correlaci´ on de 0.51, 0.61 y 0.56, respectivamente.
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Figura 5.19: Relaci´ on entre ∆v vs. FWHM para las l´ ıneas de inter´ es. En el caso de l´ ıneas con varios componentes se
incluy´ o solo la componente ancha.
La correlaci´ on entre el FWHM y el PI (hasta cierto valor de energ´ ıa) que se observa en m´ as de la
mitad de la muestra se explica en t´ erminos de una zona de emisi´ on coronal estratiﬁcada, en la que los
iones de m´ as alto PI se encuentran en una zona pr´ oxima al centro activo (entre la BLR y la cara interna
del toroide) y, en consecuencia, en interacci´ on con el outﬂow. Aun as´ ı, puede ocurrir que parte de la
emisi´ on de [Fex] λ6374 y [Fexi] λ7892 provenga tambi´ en de zonas internas de la NLR, esto es, apenas
unas cuantas decenas de parsecs m´ as all´ a del toroide oscurecedor. La ionizaci´ on de los elementos qu´ ımicos
involucrados se da, bajo este modelo, fundamentalmente por fotoionizaci´ on proveniente del AGN por lo
que la contribuci´ on de la ionizaci´ on por choques es marginal o nula. Esto est´ a reforzado por considera-
ciones te´ oricas que evidencian lo poco eﬁcientes que suelen ser los choques para producir ionizaci´ on de la5.6. DISCUSI´ ON E INTERPRETACI´ ON 157
NLR (Laor, 1998), al igual que en evidencias observacionales en Mrk 78 (Whittle et al., 2005), as´ ı como
resultados derivados en el cap´ ıtulo 4 de esta tesis que tienden a favorecer al proceso de fotoionizaci´ on
como mecanismo principal de ionizaci´ on.
Los resultados de la distribuci´ on del ´ ındice de asimetr´ ıa sugieren que el comportamiento cinem´ atico
del [Oi] λ6300 diﬁere del de [Oiii] λ5007 y [Fevii] λ6087. Es sabido que en nubes con “zonas de transi-
ci´ on” parcialmente ionizadas se forman especies del tipo H0, H+, O0 y S+ en gran abundancia por lo que
en nubes de gran tama˜ no las l´ ıneas como [Oi] λ6300 y [Sii] λ6731 son prominentes. En tal caso, el com-
portamiento din´ amico del [Oi] λ6300 es distinto de aquel gas que se genera mayoritariamente cerca de la
fuente (como las LCs) e incluso de la l´ ınea de [Oiii] λ5007 que suele verse tambi´ en con prominentes alas
hacia el azul. Observaciones de alta resoluci´ on realizadas en zonas anexas a los n´ ucleos activos cercanos
indican que mientras que el grueso de la emisi´ on de LCs proviene siempre del sector no resuelto del centro
activo, la observaci´ on de la l´ ınea de [Oi] λ6300 en n´ ucleos tales como Cygnus A (Taylor, Tadhunter &
Robinson, 2003), NGC 1068 y NGC 1386 (Rodr´ ıguez-Ardila et al., 2006) indica que puede emitirse en
igual o mayor cantidad (comparada con las LCs) en las zonas anexas que pueden extenderse hasta del
orden de una centena de parsecs.
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Figura 5.20: Relaci´ on entre el ´ ındice de asimetr´ ıa (arriba) y la kurtosis (abajo) con respecto al desplazamiento del pico
de l´ ınea para las l´ ıneas [Oi] λ6300, [Oiii] λ5007, [Fevii] λ6087 y [Fexi] λ7892. Las l´ ıneas roja y azul en los paneles de la
kurtosis corresponden a los valores de una gausiana y lorentziana, respectivamente, de acuerdo con la deﬁnici´ on adoptada
aqu´ ı.
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ﬁguras 5.9-5.14 sugieren en principio un estado cinem´ atico com´ un. Esto es compatible con observaciones
de n´ ucleos activos cercanos realizadas por el Hubble Space Telescope (HST) (Mazzalay, Rodr´ ıguez-Ardila
& Komossa, 2010) en las que se observa un comportamiento cinem´ atico semejante de estas dos l´ ıneas.
Pero es claro que en nuestras gr´ aﬁcas (al igual que con las observaciones del HST) que la l´ ınea coronal
tiende a presentar un ancho un poco mayor. Ser´ ıa importante examinar si existen diferencias adicionales
de par´ ametros entre estas dos l´ ıneas. La ﬁgura 5.20 explora la relaci´ on tanto de la kurtosis y el ´ ındice de
asimetr´ ıa con respecto al desplazamiento del pico de l´ ınea. Si bien no parece existir correlaci´ on evidente
entre K, IA y el ∆v para cada una de las l´ ıneas en cuesti´ on, s´ ı se observa que para el [Fevii], el 66% de los
objetos se ubican en la zona en que tanto el IA como el ∆v son negativos, en contraste con lo que ocurre
con el [Oiii] λ5007 en los que, para aquellos con IA negativo, hay una fracci´ on importante de objetos
con ∆v positivo. La distribuci´ on del [Oi] λ6300 es aun m´ as uniforme, sin ninguna tendencia en parti-
cular. Claramente, la asimetr´ ıa con alas extendidas al azul tiende mayoritariamente a estar vinculada al
desplazamiento del pico de l´ ınea al azul. El comportamiento de la kurtosis tambi´ en sugiere diferenciaci´ on
entre las l´ ıneas de baja ionizaci´ on y el [Fevii] λ6087. Mientras que para el [Oi] λ6300 y el [Oiii] λ5007
las l´ ıneas tienden a presentar perﬁles con alas relativamente poco extendidas, m´ as semejantes a un perﬁl
gausiano, la l´ ınea de [Fevii] λ6087 tiende a presentar valores m´ as dispersos, lo que sugiere la presencia
tanto de una poblaci´ on con perﬁles parecidos a los gausianos como de otra poblaci´ on que posee picos
redondeados y con perﬁles de alas un poco m´ as extendidas hacia los lados.
Puesto que son pocos los valores para el [Fexi] λ7892, es dif´ ıcil asegurar si el comportamiento extremo
en los valores que adopta tanto en IA como en K observado en la ﬁgura 5.20 es caracter´ ıstico de esta
l´ ınea. De ser as´ ı, indicar´ ıa un comportamiento cinem´ atico peculiar, pues aun cuando esta l´ ınea est´ a casi
siempre desplazada hacia el azul tiende a presentar notorias asimetr´ ıas tanto al azul como hacia el rojo
y sus perﬁles de l´ ınea indican en general prominentes extensiones en sus alas.
La interpretaci´ on m´ as usual del corrimiento al azul es asociarlo a outﬂows del gas que est´ a dirigido
al observador y asumir la existencia de polvo que impide observar la porci´ on del gas que est´ a en re-
cesi´ on. La evidencia observacional reciente respalda cada vez m´ as la existencia de outﬂows en la NLR
(Storchi-Bergmann et al., 2008; Crenshaw et al., 2010; Riﬀel & Storchi-Bergmann, 2010; Fischer et al.,
2010). Estos outﬂows pueden estar vinculados al chorro de radio (ver m´ as adelante) y por ello algunos
autores atribuyen la totalidad o parte de la emisi´ on coronal a interacci´ on del gas de la NLR con el chorro
de radio y, por lo tanto, asignan una participaci´ on importante a ionizaci´ on por choques. Aunque hay
algunas observaciones que apuntan hacia una conexi´ on entre la zona de emisi´ on coronal coincidente con
la direcci´ on del chorro de radio (Marconi et al., 1996; Axon et al., 1998; Reunanen, Kotilainen & Prieto,
2003; Prieto, Marco & Gallimore, 2005; Storchi-Bergmann et al., 2008), permanece por demostrar si dicha
yuxtaposici´ on de zonas de emisi´ on es efectiva y, si lo es, si dicho v´ ınculo corresponde a una generalidad
entre los AGNs. De hecho, Mazzalay, Rodr´ ıguez-Ardila & Komossa (2010) no encontraron evidencia de
inﬂuencia local del chorro de radio sobre la emisi´ on del gas coronal. La observaci´ on de NGC 3783, por
ejemplo, (Reunanen, Kotilainen & Prieto, 2003) indica que la emisi´ on de LCs no solo se da paralela al
cono de ionizaci´ on sino tambi´ en perpendicular a ´ el.
En general, los resultados obtenidos aqu´ ı respaldan la idea de una regi´ on coronal que no se restringe a
una sola regi´ on emisora. Primeramente, existe una zona de emisi´ on coronal ubicada en la NLR que ha sido
resuelta en AGNs cercanos la cual se extiende usualmente a pocas decenas de parsecs del centro activo,
pero que puede en algunos casos extenderse hasta pocas centenas de parsecs. Y hay una zona de emisi´ on
m´ as interna, donde proviene el grueso de la emisi´ on coronal, aun no resuelta por la actual generaci´ on de5.6. DISCUSI´ ON E INTERPRETACI´ ON 159
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Figura 5.21: Corte transversal en el que se muestra un posible modelo cinem´ atico de la CLR. Obs´ ervese que es en esencia
la ﬁgura 4.29 con algunas modiﬁcaciones adicionales.
instrumentos, que puede residir en la porci´ on interna de la NLR y extenderse m´ as profundamente a una
zona que se concentra en la cara interna del toroide oscurecedor. Es posible que esta zona de emisi´ on
est´ e sujeta a interacci´ on con outﬂows.
Si atribuimos a outﬂows el desplazamiento al azul de las LCs bien podr´ ıa ser semejante a lo que
describimos en la ﬁgura 5.21. En tal caso, la emisi´ on coronal est´ a movi´ endose en direcci´ on al observador y
est´ a dotada de una velocidad de unas tres a seis centenas de kms−1. Es posible que esta zona de emisi´ on
est´ e constituida por nubes en outﬂow las cuales est´ an inﬂuenciadas cinem´ aticamente por el chorro de
radio. Aunque se han propuesto otros mecanismos responsables de los outﬂows a parte del chorro de
radio5, el hecho de que existan correlaciones entre las luminosidades de las LCs con la luminosidad en
radio en 1.4 GHz (ver secci´ on 4.6) sugieren una participaci´ on del chorro de radio en la producci´ on del
LCs y de otras l´ ıneas de m´ as baja ionizaci´ on. La componente delgada resulta entonces de una zona m´ as
propiamente de la porci´ on interna de la NLR dotada de la velocidad sist´ emica de la galaxia y con una
tendencia a estar desplazada hacia el rojo, como ocurre con las l´ ıneas de m´ as baja ionizaci´ on.
Las zonas m´ as internas de emisi´ on de [Fevii] λ6087, con mayor interacci´ on con el chorro de radio,
est´ an dotadas de mayor velocidad; el pico de emisi´ on se va desplazando as´ ı hacia al azul (pues a medida
que la principal zona de emisi´ on es cada vez m´ as interna el efecto de la zona ´ opticamente opaca es mayor)
y con ello, viene acompa˜ nada la asimetr´ ıa con alas prolongadas tambi´ en al azul.
5Entre dichos mecanismos est´ an supervientos provenientes de zonas starburst (Heckman, Armus & Miley, 1990) y
expansi´ on de nubes que integran la BLR para explicar la formaci´ on de polvo (Elvis, Marengo & Karovska, 2002).160 CAP´ ITULO 5. CINEM´ ATICA DE L´ INEAS CORONALES EN EL ´ OPTICO
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Figura 5.22: Luminosidad en radio en 1.4 GHz (erg. s−1 Hz−1) con relaci´ on al desplazamiento del pico de l´ ınea en kms−1.
Valores de ﬂujo en radio fueron tomados de: Condon et al. (1998) (MRK 335, TOL 0109-383, MRK 607, ESO 362-G018,
MRK 110 y KUG1031+398), Condon, Cotton & Broderick (2002) (MRK 975, MRK 573, 3C120, NGC 5548, AKN 564 y
NGC 7674), Rafter, Crenshaw & Wiita (2009) (II Zw1, IRAS 13144+4508, MRK 1392 y MRK 290), servidor FIRST (MRK
1310, RXSJ13199+5235 y SDSSJ22025-0732), White & Becker (1992) (3C234.0), Becker, White & Helfand (1995) (MRK
699) y Greene, Lim & Ho (2004) (NGC 7469 ).
Para reforzar nuestra hip´ otesis de interacci´ on entre el chorro de radio como responsable del desplaza-
miento al azul de las LCs, hemos elaborado la ﬁgura 5.22 en la que contrastamos la luminosidad de radio
en 1.4 GHz con relaci´ on al desplazamiento de pico de l´ ınea para las tres l´ ıneas coronales que nos ocupan
y l´ ıneas de m´ as baja ionizaci´ on. De forma interesante observamos que para las LCs existe anticorrela-
ci´ on (sin tener en cuenta los dos valores de galaxias ruidosas en radio, indicados en las gr´ aﬁcas) entre
la luminosidad en radio y el desplazamiento de l´ ınea (´ ındices de correlaci´ on de −0.48, −0.82 y −0.65
para [Fevii] λ6087, [Fex] λ6374 y [Fexi] λ7892, respectivamente). Esto contrasta con los bajos ´ ındices
de correlaci´ on para [Oiii] λ5007 y [Oi] λ6300, de nuevo sin los dos puntos ruidosos en radio (de −0.13 y
−0.21, respectivamente). Estos resultados sugieren que el chorro de radio puede estar involucrado en los
outﬂows de las nubes de emisi´ on coronal en las zonas m´ as internas. Tambi´ en est´ a en coherencia con lo
encontrado en la secci´ on 4.6, ya que aquellos puntos que se alejan de la tendencia general corresponden a
objetos radio ruidosos cuyas luminosidades exceden el valor de 1031.5 erg.s−1Hz−1, valor por encima del
cual comienza a manifestarse luminosidades de la l´ ınea coronal constante o con tendencia a disminuir.5.6. DISCUSI´ ON E INTERPRETACI´ ON 161
Ya hemos dicho que, basados en varias consideraciones, es poco probable que la presencia de cho-
ques surgidos por interacci´ on del chorro con el medio interestelar intervengan en la ionizaci´ on de las
especies qu´ ımicas de las LCs. Pero es claro que la luminosidad en radio interviene directamente en la
luminosidad de las LCs al menos hasta cierto valor l´ ımite. Puede que el chorro de radio est´ e formando
un canal que permita que las nubes “vean” directamente el centro activo o como mecanismo que per-
mita un aumento de densidad del medio interestelar y as´ ı incrementar la emisividad. Adicionalmente
disponemos aqu´ ı de evidencias que sugieren una participaci´ on en la luminosidad del radio en el corri-
miento al azul de las LCs: entre mayor luminosidad, mayor desplazamiento al azul, siempre y cuando
logL1.4 GHz (erg. s
−1Hz
−1) < 31.5. Esto puede sugerir que el chorro de radio tiene el efecto de impulsar
hacia afuera las zonas m´ as internas de emisi´ on de LCs y con ello que la dispersi´ on observada del valor
del FWHM est´ e afectada no solo por el gradiente gravitacional dominante sino por el efecto de la compo-
nente radial de la velocidad de los outﬂows. Sin embargo, si el chorro de radio es muy intenso, comienza
a tener un efecto que desfavorece la emisi´ on de LCs, disminuyendo no solo la luminosidad de estas sino
desplazando el pico de l´ ınea hacia el rojo. Es posible que en tales casos la intensidad del chorro es de tal
magnitud que arrastra las nubes susceptibles de ser fotoionizadas a lugares que no quedan en la l´ ınea de
visi´ on del centro activo.
Para ﬁnalizar esta secci´ on, es importante se˜ nalar que los resultados encontrados aqu´ ı corresponden
a objetos cuya emisi´ on coronal es particularmente notable. En ese sentido, existe un claro sesgo hacia
objetos con manifestaci´ on de alta ionizaci´ on y de ah´ ı el predominio de galaxias Sy1 en la muestra de
estudio (85%). Como se dijo al comienzo de este cap´ ıtulo, se realiz´ o la selecci´ on de ese modo pensando
en obtener informaci´ on sobre perﬁles de l´ ınea y desplazamientos de sus picos, no solo de [Fevii] λ6087
sino tambi´ en de [Fex] λ6374 y [Fexi] λ7892, esto es, de objetos con ionizaci´ on que llega a extenderse
hasta 260 eV. Por lo tanto, es poco factible que este comportamiento pueda ser extrapolado a aquellos
objetos con emisi´ on coronal marginal solo en Nev y Fevii o en muestras constituidas fundamentalmente
por objetos Sy2.
5.6.1. ¿Variabilidad de emisi´ on coronal?
En este espacio presentamos una discusi´ on sobre la posibilidad de variabilidad en una l´ ınea coronal
observada en uno de los espectros de la submuestra P (Mrk 573). Reportes de variabilidad en la emisi´ on
coronal no son raros en la literatura. Netzer (1974) no detect´ o emisi´ on de [Fex] λ6374 en NGC 4151 aun
cuando fue observada por otros autores pocos a˜ nos antes. Algo semejante fue reportado tambi´ en en 3C
390.3 (Barr et al., 1980). Ward & Morris (1984) si bien no reportan valores de ﬂujos, sostienen que de-
tectaron, en la galaxia NGC 3783, cambios en los perﬁles de las l´ ıneas [Fevii] λ6087 y [Fexi] λ7892 entre
observaciones que mediaron un lustro. Posteriormente, Veilleux (1988), despu´ es de buscar variabilidad
coronal en una muestra de 18 galaxias activas, concluye que solo existe variaci´ on signiﬁcativa de [Fevii]
λ6087 y [Fex] λ6374 en NGC 5548, con posible variaciones en otras siete, en per´ ıodos de tiempo que se
han extendido por tres o cuatro a˜ nos. Wagner (1997) presenta perﬁles y ﬂujos de l´ ınea de espectros de 17
objetos y los compara con los publicados en la literatura y encuentra que algunas LCs “claramente” han
cambiado. Grupe et al. (1995) en su observaci´ on de IC 3599 reportan una signiﬁcativa disminuci´ on en
ﬂujo de [Fevii] λ6087 y [Fex] λ6374 correlacionada tambi´ en con una disminuci´ on en la emisi´ on de rayos X
suaves en un periodo de tiempo que abarca tres a˜ nos. Pero el ejemplo m´ as notorio de variaci´ on de emisi´ on
coronal es reportado por Komossa et al. (2008a, 2009) quienes observaron en SDSS J095209.56214313.3
un cambio notorio en la emisi´ on coronal (en apenas transcurridos dos a˜ nos) particularmente en [Fex]
λ6374. Esto fue acompa˜ nado por inusuales cambios en el continuo y de las l´ ıneas de Balmer y del helio.162 CAP´ ITULO 5. CINEM´ ATICA DE L´ INEAS CORONALES EN EL ´ OPTICO
Aunque es probable que este cambio sea la manifestaci´ on de un evento transitorio asociado a un colapso
o disrupci´ on estelar, prueba que la variaci´ on de emisi´ on coronal en n´ ucleos activos puede observarse en
tiempos tan breves como dos a˜ nos.
Volviendo al caso de Mrk 573, disponemos de una observaci´ on que sugiere variabilidad de emisi´ on
coronal para este objeto. Nuestro espectro no presenta una emisi´ on tan intensa de [Fex] λ6374 (que
result´ o inferior a la de [Oi] λ6364, ver ﬁgura E.2) como el que obtuvieron Mullaney & Ward (2008) en
donde el pico de la l´ ınea coronal es mayor que el de Oi (ver ﬁgura A8 de dicho art´ ıculo). Aunque la
apertura6 utilizada por estos autores fue de 0.5” (la mitad del valor utilizado por nosotros) la variaci´ on
observada no puede atribuirse a este hecho ya que la distribuci´ on de la emisi´ on de estos iones alrededor
del n´ ucleo obtenida por Mazzalay, Rodr´ ıguez-Ardila & Komossa (2010) (ver ﬁgura 2 de dicho art´ ıculo)
indica que la emisi´ on de ambos es casi nula m´ as all´ a de 0.4” a ambos lados del n´ ucleo. Observaciones
adicionales realizadas con el HST indican que la emisi´ on de [Fex] λ6374 supera a la emisi´ on de [Oi]
λ6364 en el n´ ucleo propiamente dicho (Kraemer et al., 2009; Schlesinger et al., 2009). Sin embargo, son
varias las observaciones realizadas desde el terreno que indican que, en la zona nuclear, la l´ ınea de [Fex]
λ6374 es de menor intensidad que la de [Oi] λ6364: Wilson & Nath (1990) (con una apertura de 4.2”)
y Storchi-Bergmann et al. (1996) (con una apertura de 1.5”). Por supuesto, son numerosas las variables
involucradas de car´ acter observacional y de dif´ ıcil control que pueden dar cuenta de la aparente varia-
bilidad entre los distintos espectros que se han tomado. Pero ello no signiﬁca que no haya espacio para
albergar la posibilidad de que la variaci´ on de la emisi´ on de Fex respecto a la de Oi pueda ser debida a
una emisi´ on variable en s´ ı de la l´ ınea coronal.
La ionizaci´ on de Mrk 573 es notable, pasando por [Fexi] λ7892 detectado por nosotros y que se ex-
tiende hasta emisi´ on de varias l´ ıneas en el NIR que alcanza [Sxi] λ19196, ver Riﬀel, Rodr´ ıguez-Ardila
& Pastoriza (2006) y tabla 2.2 de esta tesis. Tambi´ en se observa emisi´ on de Nev y Nevi en el MIR
(Sturm et al., 2002). Pocos a˜ nos atr´ as Ramos-Almeida et al. (2008) sugirieron reclasiﬁcar a Mrk 573 (con
un claro espectro ´ optico de tipo Sy2) como una NLS1 oscurecida y propusieron, como explicaci´ on a sus
particulares caracter´ ısticas, el hecho de poseer un toroide grumoso, el cual puede desaparecer de tanto
en tanto y permitir transmutaciones entre T1 y T2. A la luz de esa propuesta, la variaci´ on de emisi´ on
coronal bien podr´ ıa explicarse en t´ erminos de la creaci´ on-desaparici´ on de este toroide. Esto conducir´ ıa a
pensar que un buen porcentaje de la emisi´ on de Fex puede ubicarse en el interior del toroide, de acuerdo
con el an´ alisis realizado en la secci´ on 4.8. Sin embargo, esto es dif´ ıcil de conciliar con las velocidades
relativamente bajas de la emisi´ on coronal observadas tanto en el NIR como en el ´ optico a menos que
estemos dispuestos a admitir un valor relativamente bajo de la masa del agujero negro en dicha galaxia,
el cual es de 1.3 × 107 M⊙ (Wu & Han, 2001) esto es, de una masa no tan baja, ya que es del orden o
mayor que el de objetos tales como NGC 4151 y NGC 4051, respectivamente.
Pero es m´ as probable que en Mrk 573, donde las LCs tienen poco desplazamiento o incluso algo de
desplazamiento hacia el rojo, la emisi´ on coronal provenga fundamentalmente no del toroide (por su na-
turaleza de Sy2) sino del sector interno de la NLR (lo que es coherente con los FWHMs relativamente
peque˜ nos que se ven en este objeto). Si bien la variabilidad de las LCs detectadas en este objeto pueden
atribuirse a un cambio en la emisi´ on del ﬂujo ionizante proveniente del centro activo, bien podr´ ıa ocurrir
tambi´ en que se deba a que el gas coronal en movimiento en su paso por la NLR interior (ya no necesa-
riamente afectado por outﬂows) atraviese zonas con alta extinci´ on que hagan variar signiﬁcativamente el
6Lamentablemente los autores no indican la direcci´ on del slit.5.7. CONCLUSI´ ON 163
ﬂujo para un observador terrestre. De hecho, observaciones de NGC 1068 indican que existen zonas de la
NLR interior con fuerte extinci´ on que hacen variar los ﬂujos de l´ ınea hasta por un factor de 10 (Mazzalay,
Rodr´ ıguez-Ardila & Komossa, 2010).
Tomados en su conjunto, estos cambios, tanto en los ﬂujos como en los perﬁles de l´ ınea, observados
en tiempos del orden de dos a cinco a˜ nos, podr´ ıan indicar que las principales zonas de emisi´ on coronal
en algunas galaxias poseen un tama˜ no relativamente peque˜ no, de unos cuantos a˜ nos luz y est´ a en con-
cordancia con lo que se analiz´ o en la secci´ on 4.8 sobre la posible ubicaci´ on de regi´ on de emisi´ on coronal
en sectores inferiores a 1 parsec o menos del n´ ucleo activo propiamente dicho.
Un aspecto que conspira contra la hip´ otesis de variabilidad de emisi´ on coronal en Mrk 573 es que to-
dos los objetos en los que parecen existir evidencias s´ olidas de variabilidad coronal (comentados al inicio
de esta secci´ on) son de T1, lo que es coherente con una emisi´ on mayoritaria en la zona entre la BLR y
el toroide oscurecedor en posible interacci´ on con el chorro de radio. En resumidas cuentas, se posee en
conjunto una serie de observaciones en el tiempo que sugieren variabilidad en la l´ ınea de [Fex] λ6374
pero que no son contundentes. M´ as observaciones detalladas de este objeto en el futuro ser´ an necesarias
para aclarar esta cuesti´ on.
5.7. Conclusi´ on
Varios aspectos cinem´ aticos de las LCs en el ´ optico han sido abordados en este cap´ ıtulo. Primeramen-
te, la correlaci´ on entre el FWHM y el PI, tan invocada en varios estudios, solo parece ser extensiva hasta
determinados valores de PI. Este aspecto ya hab´ ıa sido observado en LCs en el NIR (cap´ ıtulo 2). Hemos
encontrado que el FWHM para el [Fexi] λ7892 no suele tener FWHM mayores que el de otras LCs con
menor PI, lo que sugiere la posible intervenci´ on de valores de densidad por encima del de la densidad
cr´ ıtica.
Nuestros resultados revelan que en una gran mayor´ ıa la l´ ınea coronal de [Fevii] λ6087 muestra un
perﬁl semejante al del [Oiii] λ5007 sugiriendo una zona de emisi´ on com´ un, aunque es claro que la prime-
ra presenta una dispersi´ on un poco mayor en FWHM que indicar´ ıa una tendencia de esta zona a estar
ligeramente m´ as cercana al centro activo.
Cerca de un 80% de los objetos presentan asimetr´ ıa en la l´ ınea [Fevii] λ6087, conﬁrmando as´ ı la
tendencia de esta a mostrar alas pronunciadas hacia el azul. De igual forma, aproximadamente un 80%
de las galaxias muestran desplazamiento al azul en el pico de esa misma l´ ınea. El desplazamiento hacia
el azul parece entonces venir acompa˜ nado de un efecto de asimetr´ ıa. Esto contrasta con lo observado en
l´ ıneas de m´ as baja ionizaci´ on, en los que apenas se observa un desplazamiento de pico de l´ ınea compren-
dido entre ±100 kms−1 y asimetr´ ıas menos pronunciadas. Cuando se tienen en cuenta dos o m´ as LCs, se
observa que el mayor porcentaje de ellas presentan mayores corrimientos al azul a medida que aumenta el
PI de las l´ ıneas, lo que sugiere estratiﬁcaci´ on de la regi´ on emisora con aquellas de m´ as alto PI mostrando
mayor desplazamiento al azul.
Interpretando nuestros resultados de desplazamiento al azul y teniendo como base las observaciones
de alta resoluci´ on de AGNs cercanos hemos propuesto la existencia de dos zonas principales de emisi´ on164 CAP´ ITULO 5. CINEM´ ATICA DE L´ INEAS CORONALES EN EL ´ OPTICO
coronal aun no resuelta instrumentalmente hablando: una ubicada en la porci´ on interna de la NLR y otra
ubicada en la cara interior del toroide oscurecedor aunque es posible que ambas zonas est´ en en realidad
conectadas conformando una ´ unica zona de emisi´ on. Esto es coherente con los resultados encontrados en
el cap´ ıtulo 4 que conﬁrman emisi´ on coronal preferencial en galaxias de tipo Seyfert 1.
Hemos encontrado una relaci´ on entre la luminosidad en radio y el desplazamiento del pico de l´ ınea
hacia el azul de las LCs. Esto refuerza la idea de outﬂows originados por el chorro de radio. Realizando
una fuerte simpliﬁcaci´ on, se puede aﬁrmar que para el grueso de los objetos de nuestra muestra que a
mayor luminosidad en radio (hasta cierto l´ ımite), mayor desplazamiento al azul del pico de l´ ınea, mayor
valor de FWHM y mayor luminosidad de LCs (secci´ on 4.6).
Por ´ ultimo, la observaci´ on de posible variabilidad de emisi´ on coronal vista en Mrk 573 y en otros
objetos que han sido reportados en la literatura, est´ a en concordancia con la ubicaci´ on principal de
emisi´ on comprendida en una zona cercana al centro activo, del orden o fracci´ on de 1 parsec.Cap´ ıtulo6
Conclusiones
Tres aspectos fundamentales tendientes al estudio de las l´ ıneas coronales en las galaxias Seyfert fueron
abordados en esta tesis: el primero de ellos fue el estudio de l´ ıneas coronales en el infrarrojo cercano (0.8-
2.4 µm); el segundo, conformado por el estudio m´ as ambicioso hasta ahora realizado de l´ ıneas coronales
en el ´ optico, basado en una muestra uniforme de espectros de galaxias obtenidos por el SDSS; y el tercero,
por una muestra de espectros de galaxias Seyfert de buena y mediana resoluci´ on para efectos de estudio
de perﬁl de l´ ınea y otros aspectos cinem´ aticos.
Tal y como se estructur´ o esta tesis, pasaremos a continuaci´ on a describir los principales resultados
encontrados aqu´ ı.
6.1. Emisi´ on en el infrarrojo cercano
Emisi´ on coronal fue detectada en 34 de los 54 objetos principalmente en forma de [Sivi] λ1.963 µm
y de [Sviii] λ0.9913 µm. Dicha emisi´ on es preferencialmente observada en objetos T2 que en los T1.
Igualmente, se observa, para l´ ıneas de emisi´ on de alto PI ([Six] λ1.252 µm y de [Six] λ1.4301 µm), que
se presentan en proporciones semejantes para los dos tipos de galaxias. Esta observaci´ on puede tener
las siguientes interpretaciones: la primera es que, a la luz del modelo uniﬁcado, sugerir´ ıa que la zona de
emisi´ on coronal en estos objetos no puede concentrarse mayormente en la cara interna del toroide oscu-
recedor. Sin embargo, es importante se˜ nalar que puede existir algo de efecto de selecci´ on en la muestra
estudiada, ya que dentro de los objetos que la conforman, en particular de tipo 2, se caracterizan por
mostrar emisi´ on particularmente notable de LCs. Otra posibilidad es que exista emisi´ on preferencial de
LCs en la cara interna del toroide y aun as´ ı las LCs en el NIR puedan atravesar amplias zonas oscurecidas.
Por otro lado, se observa que la proclamada correlaci´ on entre el FWHM y el PI no es tan evidente para
las l´ ıneas coronales observadas en el infrarrojo cercano. En este sector se pueden observar con relativa
frecuencia y de forma clara LCs con PIs por encima de 300 eV, cosa que en el ´ optico no es frecuente (aun
cuando est´ a la l´ ınea de [Fexiv] λ5303, pero esta es solo observada en pocos objetos y cuando lo hace,
es muy poco deﬁnida). Se ha encontrado que una correlaci´ on entre el FWHM y el PI es observada solo
en pocos objetos. Sin embargo, resulta interesante la observaci´ on de que en no pocos objetos se aprecia
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un aumento de FWHM con PI hasta valores cercanos a 300 eV, por encima del cual el valor del FWHM
comienza a disminuir. Esto puede interpretarse como la existencia de un gradiente de densidad electr´ onica
conforme se avanza hacia el centro a trav´ es de la extensi´ on espacial del gas coronal. En este escenario, una
l´ ınea de PI cercano a 280 como el [Sviii] 0.9913 µm podr´ a prevalecer en zonas internas, presumiblemente
con velocidades elevadas, a causa de su elevada densidad cr´ ıtica (∼ 1010 cm−3), mientras que otras l´ ıneas,
con PI por encima de 300 eV, tales como [Six] 1.4301 µm y [Sxi] 1.9196 µm, no podr´ an sobrevivir en
esas zonas internas por la sencilla raz´ on de que sus densidades cr´ ıticas son casi unas 100 veces menor,
pero s´ ı podr´ an hacerlo en zonas externas donde las velocidades son menores.
Observamos una tendencia deﬁnida entre el incremento de las luminosidades coronales ([Sivi] 1.9630
µm, [Sviii] 0.9913 µm, [Six] 1.4301 µm y [Six] 1.2520 µm) y el incremento de la luminosidad de rayos
X suaves (0.1-2.4 keV) y rayos X duros (2-10 keV), en estos ´ ultimos si los objetos son T1. Los objetos
T2 fuertemente oscurecidos no siguen esa tendencia y tienden a mostrar mayor luminosidad de emisi´ on
coronal para la misma cantidad de rayos X. La relaci´ on entre luminosidad de LC con respecto a la de
rayos X est´ a en consonancia con la explicaci´ on de una formaci´ on directa de las LCs a trav´ es del proceso
de fotoionizaci´ on. Esto se ve a´ un m´ as reforzado por la observaci´ on de una correlaci´ on entre el ´ ındice
fot´ onico (Γ) y la luminosidad de las LCs.
6.2. Emisi´ on en el ´ optico
Con base a espectros del SDSS, hemos recolectado una muestra consistente de 265 galaxias Seyfert
emisoras de LCs en el ´ optico que cuadruplica en n´ umero a la muestra uniforme previamente existente. Del
modo como se seleccion´ o la muestra se encontr´ o que de 659 espectros de galaxias Seyfert con magnitudes
aparentes hasta 17.5, 214 (32%) muestran emisi´ on de Fevii. Se concluye que las probabilidades de emi-
si´ on de ese i´ on son de 43%, 15% y 56% para las galaxias Sy1 “normales” Sy2 y NLS1, respectivamente.
La notable deﬁciencia de emisi´ on de Fevii entre los dos tipos cl´ asicos de galaxias puede interpretarse en
t´ erminos de una emisi´ on notable en la cara interior del toroide oscurecedor. Pero es factible que parte de
la deﬁciencia de Fevii en objetos Sy2 se deba a que las l´ ıneas de emisi´ on queden enmascaradas por las
l´ ıneas de absorci´ on estelar. Aunque en la muestra no hay forma de cuantiﬁcarlo, hay indicios de que la
l´ ınea de Nev est´ a presente con m´ as frecuencia en los espectros de galaxias Seyfert con relaci´ on a la del
Fevii. Ello implica que si el porcentaje de galaxias con emisi´ on coronal se hiciera con base en Nev el
n´ umero de las mismas probablemente ser´ ıa mayor.
Hemos conﬁrmado la diferencia en emisi´ on de [Fevii] λ6087 entre objetos Sy1 y Sy2, consistente
en notar mayor cantidad de emisi´ on en los primeros que en los segundos. Dicha diferencia tambi´ en se
observ´ o tanto en la l´ ınea de [Nev] λ3426 como de [Fex] λ6374. Esto tradicionalmente se ha explicado
en t´ erminos de sugerir notoria emisi´ on coronal en las paredes internas del toroide oscurecedor y est´ a en
consonancia con la deﬁciencia de emisi´ on de Fevii en objetos Sy2 anotada atr´ as. Postulamos entonces
dos zonas principales de emisi´ on coronal: una en la cara interior del toroide y otra ubicada en la zona m´ as
interna de la NLR. Una extensi´ on de esta ´ ultima ha sido observada (tanto con telescopios en tierra como
con sat´ elites artiﬁciales) con un tama˜ no usual de pocas decenas de parsecs. Es posible que en algunos
objetos con l´ ıneas de m´ as alta excitaci´ on (Fex y Fexi) particularmente intensas y con condiciones de
densidad electr´ onica altas hagan desexcitar la emisi´ on de Fevii en la zona interna del toroide oscurecedor.
Con base a valores de ´ ındices de color (principalmente u′ − g′) observamos que para las galaxias6.2. EMISI´ ON EN EL ´ OPTICO 167
emisoras de LCs, las Sy1 tienden a ser m´ as azuladas que las galaxias Sy2. Esto est´ a en consonancia con
la idea de colocar la principal regi´ on de emisi´ on de Fevii en la cara interna del toroide, pues en tal
escenario se espera, para una Sy1, una mayor probabilidad de detecci´ on de esa especie qu´ ımica junto con
un incremento de la emisi´ on de radiaci´ on UV, no tan atenuada, proveniente del centro activo.
Los ﬂujos obtenidos permiten encontrar fuertes correlaciones entre las l´ ıneas coronales de PI cercano
a 0.1 keV ([Fevii] λ6087 y [Nev] λ3426) y l´ ıneas provenientes de especies de baja ionizaci´ on tales como
Oiii, Neiii y Sii. Esto se constituye en un indicio fuerte de que la ionizaci´ on est´ a principalmente goberna-
da por fotoionizaci´ on. Tambi´ en se observan signiﬁcativas correlaciones entre [Fevii] λ6087 y [Nev] λ3426,
sugiriendo que cualesquiera que sea el proceso que domina la excitaci´ on de Fe+6 es tambi´ en responsable
de la excitaci´ on de Ne+4. Se observa tambi´ en una correlaci´ on fuerte entre las l´ ıneas de PI mayor a 0.2
keV ([Fex] λ6374 y [Fexi] λ7892).
La inﬂuencia de los rayos X suaves (0.1-2.4 keV) es directa en la luminosidad de las LCs observadas,
en particular en [Fevii] λ6087, [Fex] λ6374 y [Nev] λ3426 donde se encuentra una correlaci´ on entre las
dos cantidades. Dicha correlaci´ on puede sugerir una relaci´ on causa-efecto entre las mismas, teniendo en
cuenta el PI de las l´ ıneas invoucradas y favorece notablemente la idea de que las LCs son el ´ ultimas
formadas por el proceso de fotoionizaci´ on. Con relaci´ on a los rayos X duros (2-10 keV), aunque los datos
no son tan abundantes como en rayos X suaves, tambi´ en tiende a existir una correlaci´ on entre estos y la
luminosidad del [Fevii] λ6087 y el [Nev] λ3426.
Valores de luminosidad en radio en 1.4 GHz permitieron encontrar la existencia de una correlaci´ on
entre esta y la luminosidad de [Fevii] λ6087 (como tambi´ en de [Fex] λ6374 y [Fexi] λ7892) hasta valores
cercanos a logL ≈ 31.5 erg.s−1Hz−1 por encima del cual comienza a manifestarse una anticorrelaci´ on o
un comportamiento err´ atico. Para el caso de [Nev] λ3426 la correlaci´ on es baja, lo que probablemente
tenga que ver con su naturaleza de elemento noble. Esto sugiere que hay un papel importante del chorro
de radio en la emisi´ on de las l´ ıneas coronales del hierro que puede estar relacionado con la apertura de un
canal que haga visible la NLR al centro activo o la compresi´ on del gas que aumente las emisividades. Sin
embargo, a partir de cierto valor en luminosidad en radio, se desestimula la emisi´ on coronal posiblemente
porque un chorro de radio tan intenso dispersa la NLR. Bien importante es que varias l´ ıneas de emisi´ on
de bajo PI tambi´ en presentan un comportamiento semejante a las LCs del hierro frente a la emisi´ on
del radio en 1.4 GHz, lo que refuerza la idea de que la fotoionizaci´ on es el mecanismo responsable de la
fotoionizaci´ on.
A partir de medidas de los ﬂujos de l´ ıneas de Fevii en 3759, 5158, 5721 y 6087 ˚ A contrastadas con
los valores te´ oricos de las mismas permiti´ o determinar condiciones f´ ısicas reinantes para aquellos objetos
con notable emisi´ on coronal. Se observa que la gran mayor´ ıa de los objetos de la muestra, esto es, de tipo
Sy1, poseen temperaturas comprendidas entre 20000 y 50000K con densidades electr´ onicas del orden de
107 cm−3 o menos. Estos valores de temperaturas son consistentes con un gas que est´ a siendo fotoionizado.
Se realiz´ o un estudio cinem´ atico de las zonas de emisi´ on coronal con dos conjuntos de espectros de
media y buena resoluci´ on. Se estableci´ o que en general el comportamiento de las LCs es ligeramente
diferente del que presentan l´ ıneas de baja ionizaci´ on como Oiii y Oi. Las LCs tienden a presentar un
FWHM ligeramente mayor, IA negativo, valor de kurtosis m´ as peque˜ no y desplazamiento de pico de l´ ınea
pronunciado hacia el azul. El estudio del desplazamiento del pico de l´ ınea sugiere la existencia de dos
poblaciones de galaxias con relaci´ on a la emisi´ on de [Fevii] λ6087: una de ellas posee una componente168 CAP´ ITULO 6. CONCLUSIONES
delgada (bien ´ unica o predominante) en la que el desplazamiento al azul no es tan signicativo (∆v ∼ −200
kms−1); la otra poblaci´ on se caracteriza porque en ella domina la componente gruesa (∆v ∼ −200 a −400
kms−1). Ello implica la existencia de una correlaci´ on (aunque se determin´ o que no es fuerte) entre el
FWHM y el ∆v hacia el azul para las LCs. Se pudo establecer que para el [Fevii] λ6087 el desplazamiento
del pico de l´ ınea hacia al azul viene acompa˜ nado por un marcado IA con alas extendidas tambi´ en hacia el
azul. Ello se ha interpretado como que el gas coronal hace parte de outﬂows producidos posiblemente por
interacci´ on con el chorro de radio. El hecho de que se haya encontrado anticorrelaciones moderadas entre
luminosidades en radio a 1.4 GHz y desplazamiento del pico de l´ ınea de las LCs sugiere una participaci´ on
del chorro de radio en desplazar el gas coronal en direcci´ on hacia el observador. Objetos ruidosos en radio
no siguen ese patr´ on.Ap´ endiceA
L´ ıneas coronales
En este ap´ endice hemos colocado informaci´ on relacionada con datos at´ omicos de las l´ ıneas de alta
ionizaci´ on estudiadas en esta tesis. La mayor´ ıa de los datos fueron tomados de la p´ agina del NIST Atomic
Spectra Database Lines Data, excepto cuando se indique.
L´ ınea λ logNc PI A Conﬁguraci´ on T´ ermino Ji − Jk
(µm) (cm−3) (eV) (s−1)
[Sviii] 0.9913 10.6 280.9 18.6 2s22p5-2s22p5 2P0-2P0 3/2-1/2
[Six] 1.2520 9.4 328.2 11.3 2s22p4-2s22p4 3P-3P 2-1
[Six] 1.4301 8.8 351.1 2.69 2s22p-2s22p 2P0-2P0 1/2-3/2
[Fexiii] 1.0747 8.8 330.8 14.0 3s23p2-3s23p2 3P-3P 0-1
[Sxi] 1.9196 8.5 447.1 2.51 2s22p2-2s22p2 3P-3P 0-1
[Sivi] 1.9630 8.8 166.8 2.38 2s22p5-2s22p5 2P0-2P0 3/2-1/2
[Alix] 2.0450 8.3 284.6 1.05 2s22p-2s22p 2P0-2P0 1/2-3/2
[Caviii] 2.3213 7.9 127.7 0.716 3s23p-3s23p 2P0-2P0 1/2-3/2
Tabla A.1: L´ ıneas coronales estudiadas en esta tesis en el rango entre 0.8 a 2.4  m. Nc representa el valor de la densidad
cr´ ıtica, PI el potencial de ionizaci´ on, A el coeﬁciente de emisi´ on de Einstein y las tres ´ ultimas columnas representan la
conﬁguraci´ on, los t´ erminos y los n´ umeros cu´ anticos de los momentos angulares totales, respectivamente, que dan lugar a la
emisi´ on correspondiente.
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L´ ınea λ logNc PI A Conﬁguraci´ on T´ ermino Ji − Jk
(˚ A) (cm−3) (eV) (s−1)
[Nev] 3346 7.2 97 0.122 2s22p2-2s22p2 3P-1D 1-2
[Nev] 3426 7.2 97 0.350 2s22p2-2s22p2 3P-1D 2-2
[Fevii] 3759 99 0.503† 3p63d2-3p63d2 3F-1G 4-4
[Fevii] 5159 99 0.076† 3p63d2-3p63d2 3F-3P 3-1
[Fexiv] 5303 361 60.2 3s23p-3s23p 2P0-2P0 1/2-3/2
[Fevii] 5721 7.6 99 0.372† 3p63d2-3p63d2 3F-1D 2-2
[Fevii] 6087 7.6 99 0.603† 3p63d2-3p63d2 3F-1D 3-2
[Fex] 6374 9.7 235 69.4 3s23p5-3s23p5 2P0-2P0 3/2-1/2
[Fexi] 7892 10.4 262 43.7 3s23p4-3s23p4 3P-3P 2-1
† Tomado de http://www.chianti.rl.ac.uk
Tabla A.2: L´ ıneas coronales estudiadas en esta tesis en el rango entre 3300 ˚ A a 7900 ˚ A. El signiﬁcado de las distintas
columnas es id´ entico al de la tabla A.1.Ap´ endiceB
Razones de ﬂujo de Fevii en funci´ on de T y
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Figura B.1: Razones de ﬂujo te´ oricas de Fevii: 3759/5721 (izquierda) y 3759/6087 (derecha) elaboradas con datos del
CHIANTI que a su vez fueron tomados de Berrington, Nakazaki & Norrington (2000). Las curvas corresponden a tempe-
raturas entre 10000 K (abajo), pasando por 20000, 30000 y 50000 K (arriba). La densidad electr´ onica est´ a en unidades de
cm−3.
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Figura B.2: Razones de ﬂujo te´ oricas de Fevii: 5158/5721 (izquierda) y 5158/6087 (derecha) elaboradas con datos del
CHIANTI que a su vez fueron tomados de Berrington, Nakazaki & Norrington (2000). Las curvas corresponden a tempe-
raturas entre 10000 K (abajo), pasando por 20000, 30000 y 50000 K (arriba). La densidad electr´ onica est´ a en unidades de
cm−3.Ap´ endiceC
Relaci´ on entre [Nev] 24.3 µm y radio en 1.4
GHz
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Figura C.1: Relaci´ on entre las luminosidades (en erg.seg−1) de [Nev] 24.3  m y la luminosidad de radio (en
erg.seg−1 Hz−1) en 1.4 GHz para varias galaxias Seyfert con datos recabados de la literatura.
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Tabla C.1: Referencias para datos de flujos en [Ne v] 24.3  m y de radio en 1.4 GHz correspon-
dientes a la figura C.1
Galaxia Referencia para Ne v Referencia para radio en 1.4 GHz
3C33 Ogle, Whysong & Antonucci (2006) Kuehr et al. (1981)
3C234 Ogle, Whysong & Antonucci (2006) White & Becker (1992)
3C381 Ogle, Whysong & Antonucci (2006) White & Becker (1992)
3C433 Ogle, Whysong & Antonucci (2006) White & Becker (1992)
CEN A Weedman et al. (2005) Tingay et al. (2005)
F01475-0740 Ogle, Whysong & Antonucci (2006) Condon et al. (1998)
Mrk 3 Ogle, Whysong & Antonucci (2006) Condon, Cotton & Broderick (2002)
Mrk 9 Ogle, Whysong & Antonucci (2006) Condon et al. (1998)
Mrk 79 Ogle, Whysong & Antonucci (2006) Condon, Cotton & Broderick (2002)
Mrk 266 Dudik et al. (2007) White & Becker (1992)
Mrk 273 Dudik et al. (2007) Condon, Cotton & Broderick (2002)
Mrk 334 Ogle, Whysong & Antonucci (2006) Condon, Cotton & Broderick (2002)
Mrk 463 Armus et al. (2004) Condon, Cotton & Broderick (2002)
Mrk 471 Ogle, Whysong & Antonucci (2006) Condon, Cotton & Broderick (2002)
Mrk 1014 Armus et al. (2004) Condon et al. (1998)
NGC 931 Ogle, Whysong & Antonucci (2006) Condon, Cotton & Broderick (2002)
NGC 424 Ogle, Whysong & Antonucci (2006) Condon et al. (1998)
NGC 1194 Ogle, Whysong & Antonucci (2006) Condon, Cotton & Broderick (2002)
NGC 1320 Ogle, Whysong & Antonucci (2006) Condon et al. (1998)
NGC1365 Dudik et al. (2007) Condon et al. (1998)
NGC 3227 Ogle, Whysong & Antonucci (2006) Condon, Cotton & Broderick (2002)
NGC 3516 Ogle, Whysong & Antonucci (2006) Condon, Cotton & Broderick (2002)
NGC 3627 Dudik et al. (2007) Condon, Cotton & Broderick (2002)
NGC 3786 Ogle, Whysong & Antonucci (2006) Condon, Cotton & Broderick (2002)
NGC 4051 Ogle, Whysong & Antonucci (2006) Condon, Cotton & Broderick (2002)
NGC 4151 Ogle, Whysong & Antonucci (2006) Becker, White & Helfand (1995)
NGC 4725 Dudik et al. (2007) Condon, Cotton & Broderick (2002)
NGC 5033 Dudik et al. (2007) P´ erez-Torres & Alberdi (2007)
NGC 5194 Dudik et al. (2007) Condon, Cotton & Broderick (2002)
NGC 5256 Ogle, Whysong & Antonucci (2006) White & Becker (1992)
NGC 5548 Ogle, Whysong & Antonucci (2006) Condon, Cotton & Broderick (2002)
NGC 7469 Weedman et al. (2005) Greene, Lim & Ho (2004)
NGC 7603 Ogle, Whysong & Antonucci (2006) Condon, Cotton & Broderick (2002)
NGC 7674 Ogle, Whysong & Antonucci (2006) Condon, Cotton & Broderick (2002)
PG1119+120 Dudik et al. (2007) Condon et al. (1998)
PG2130+099 Dudik et al. (2007) Condon, Cotton & Broderick (2002)
UGC 05101 Armus et al. (2004) Baan & Kl¨ ockner (2006)
UGC 7064 Ogle, Whysong & Antonucci (2006) Condon, Cotton & Broderick (2002)Ap´ endiceD
Muestra de galaxias del SDSS sin emisi´ on de
Fevii
Tabla D.1: Muestra de galaxias MNC17.5
ID Galaxia A.R., 2000 δ, 2000 z Tipo
(h m s) (o ′ ′′)
1 NGC 7808 00 03 32.1 -10 44 41 0.029 T1 N
2 Zw 433.025 00 08 05.6 14 50 23 0.045 T2
3 SDSSJ00097-0908 00 09 43.2 -09 08 39 0.210 T2
4 FIRSTJ00124-1022 00 12 24.0 -10 22 26 0.220 T2
5 SDSSJ00135-0951 00 13 35.3 -09 51 20 0.062 T2
6 SDSSJ00197+0035 00 19 47.3 00 35 27 0.018 T1 N
7 MARK 955 00 37 35.8 00 16 51 0.035 T1 N
8 2MASSJ00414+1343 00 41 25.3 13 43 35 0.033 T1 N
9 SDSSJ00479+1344 00 47 59.7 13 44 33 0.056 T1 N
10 SDSSJ00508-0841 00 50 51.4 -08 40 59 0.097 T1 N
11 NGC 291 00 53 29.8 -08 46 04 0.019 T1 N
12 SDSSJ00537-0105 00 53 42.6 -01 05 06 0.047 T1 N
13 SDSSJ00582+1602 00 58 12.8 16 02 01 0.211 T2
14 UGC615 00 59 40.1 15 19 51 0.018 T1 N
15 SDSSJ01103+0007 01 10 18.9 00 07 49 0.066 T1 N
16 SDSSJ01111-1016 01 11 10.1 -10 16 31 0.179 T2
17 SDSSJ01155+0108 01 15 35.5 01 08 39 0.064 T1 N
18 2E0114-0015 01 17 03.6 00 00 28 0.046 NLS1
19 NPM1G-09.0062 01 37 06.9 -09 08 57 0.070 T1 N
20 SDSSJ01469+1307 01 46 59.1 13 07 29 0.018 T1 N
21 SDSSJ01517+0105 01 51 44.9 01 05 44 0.059 T1 N
22 SDSSJ01553+0029 01 55 18.7 00 29 12 0.047 T1 N
23 SDSSJ02057+0052 02 05 44.5 00 52 40 0.042 T1 N
24 KUG0207-092 02 10 11.4 -09 03 36 0.042 T1 N
25 SDSSJ02260+0101 02 26 01.3 01 01 05 0.023 T1 N
26 UGC2024 02 33 01.2 00 25 14 0.022 T1 N
27 SDSSJ02331-0748 02 33 10.7 -07 48 13 0.031 T1 N
28 SDSSJ02338+0108 02 33 51.6 01 08 13 0.022 T2
29 SDSSJ02446-0907 02 44 40.7 -09 07 35 0.023 T1 N
30 SDSSJ02523-0830 02 52 23.4 -08 30 37 0.017 T1 N
31 SDSSJ02590-0645 02 59 00.1 -06 45 38 0.029 T1 N
32 NGC 1194 03 03 49.2 -01 06 15 0.013 T1 N
33 SDSSJ03051-0104 03 05 10.6 -01 04 32 0.045 T1 N
34 SDSSJ03085+0033 03 08 34.3 00 33 03 0.031 T2
35 SDSSJ03110-0825 03 11 00.8 -08 25 27 0.035 T1 N
36 SDSSJ03178+0113 03 17 49.4 01 13 37 0.037 T1 N
37 SDSSJ03234-0629 03 23 29.6 -06 29 43 0.034 T1 N
38 MARK 609 03 25 25.4 -06 08 39 0.032 T1 N
39 SDSSpJ03261+0114 03 26 06.7 01 14 30 0.127 NLS1
40 SDSSJ03302-0532 03 30 13.2 -05 32 35 0.013 T2
41 SDSSJ03349-0548 03 34 58.0 -05 48 53 0.018 T2
42 SDSSJ03399-0632 03 39 56.0 -06 32 29 0.031 T1 N
43 SDSSJ03457-0715 03 45 45.2 -07 15 27 0.022 T1 N
44 SDSSJ03511-0526 03 51 07.6 -05 26 36 0.069 T2
45 SDSSJ07350+3249 07 35 02.3 32 49 19 0.015 T1 N
46 SDSSJ07413+3413 07 41 18.1 34 13 55 0.016 T1 N
47 SDSSJ07467+3743 07 46 46.7 37 43 00 0.041 T1 N
48 RXSJ07476+2456 07 47 38.4 24 56 36 0.130 T2
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Tabla D.1 continuaci´ on
ID Galaxia A.R., 2000 δ, 2000 z Tipo
(h m s) (o ′ ′′)
49 RXSJ07498+3454 07 49 48.2 34 54 44 0.132 T2
50 MCG+08.15.009 07 51 51.8 49 48 51 0.024 T1 N
51 NPM1G+46.0092 07 52 44.2 45 56 58 0.052 T2
52 RXSJ07527+2617 07 52 45.5 26 17 37 0.082 NLS1
53 SDSSJ07531+4341 07 53 11.2 43 41 11 0.046 T2
54 FIRSTJ0755+3929 07 55 16.7 39 29 20 0.075 T1 N
55 UGC4155 08 00 21.0 26 36 49 0.025 T2
56 SDSSJ08017+4200 08 01 42.6 42 00 19 0.032 T1 N
57 SDSSJ08027+3104 08 02 43.4 31 04 03 0.041 T2
58 SDSSJ08028+4502 08 02 48.2 45 02 04 0.039 T1 N
59 MS08019+2129 08 04 52.7 21 20 50 0.118 T2
60 3C192.0 08 05 35.0 24 09 51 0.060 T1 N
61 SDSSJ08059+2606 08 06 00.0 26 06 02 0.136 T2
62 MARK 622 08 07 41.0 39 00 13 0.023 T1 N
63 SDSSJ08106+4812 08 10 40.2 48 12 33 0.078 T2
64 SBS0807+581 08 11 53.1 57 57 05 0.028 T1 N
65 MCG+10.12.091 08 12 50.6 57 55 18 0.027 T1 N
66 SDSSJ08128+4611 08 12 51.4 46 11 57 0.054 T1 N
67 RXSJ08173+5202 08 17 18.5 52 01 47 0.040 T2
68 1WGAJ0820.1+3728 08 20 07.7 37 28 39 0.082 T1 N
69 3C198.0 08 22 32.0 05 57 07 0.081 T1 N
70 SBS0818+544 08 22 36.8 54 18 37 0.086 T2
71 SDSSJ08240+5132 08 24 00.6 51 32 25 0.081 T1 N
72 SDSSJ08251+3759 08 25 10.2 37 59 19 0.021 T2
73 KUG0826+225 08 29 44.3 22 25 27 0.025 T1 N
74 SDSSJ08327+5226 08 32 42.8 52 26 32 0.017 T1 N
75 SDSSJ08350+4950 08 35 05.8 49 50 51 0.044 T1 N
76 SDSSJ08355+5247 08 35 34.5 52 47 19 0.044 T1 N
77 SDSSJ08358+0553 08 35 53.5 05 53 16 0.204 T2
78 UGC 4498 08 37 26.6 40 02 07 0.024 T1 N
79 MARK 1218 08 38 11.1 24 53 45 0.028 T2
80 SDSSJ08390+5026 08 39 04.2 50 26 45 0.049 T1 N
81 SDSSJ08416+5455 08 41 37.9 54 55 06 0.045 T2
82 SDSSJ08448+5503 08 44 53.5 55 03 14 0.026 T1 N
83 HS0843+2533 08 46 54.1 25 22 13 0.051 T2
84 SDSSJ08480+5426 08 48 05.8 54 26 15 0.047 T1 N
85 SDSSJ08506+5721 08 50 36.9 57 21 34 0.026 T1 N
86 SDSSJ08531+0214 08 53 09.5 02 14 47 0.035 T1 N
87 SDSSJ08536+0143B 08 53 37.3 01 43 04 0.058 T1 N
88 SDSSJ08543+5522 08 54 20.5 55 22 50 0.084 T1 N
89 SDSSJ08549+4908 08 54 58.9 49 08 32 0.052 T1 N
90 SDSSJ08584+0001 08 58 28.5 00 01 24 0.028 T2
91 SDSSJ08585+5112 08 58 32.1 51 12 51 0.074 T1 N
92 SDSSJ08596+5333 08 59 37.7 53 33 49 0.091 T1 N
93 SDSSJ09007+5014 09 00 46.3 50 14 05 0.041 T1 N
94 RXSJ09016+5320 09 01 38.0 53 20 49 0.162 NLS1
95 SDSSJ09046+5536 09 04 36.9 55 36 02 0.037 T2
96 SDSSJ09078+5212 09 07 48.6 52 12 09 0.061 T1 N
97 SDSSJ09101+5154 09 10 06.6 51 54 44 0.036 T1 N
98 SDSSJ09135+5651 09 13 30.4 56 51 28 0.041 T1 N
99 SDSSJ09157+5153 09 15 43.0 51 53 33 0.059 T1 N
100 SDSSJ09176+5259 09 17 39.9 52 59 34 0.008 T1 N
101 SDSSJ09212+1017 09 21 15.5 10 17 41 0.039 T2
102 RXSJ09318+2937 09 31 47.7 29 37 41 0.140 T2
103 MCG+05.23.016 09 34 06.4 27 21 00 0.044 T1 N
104 UGC5101 09 35 51.7 61 21 12 0.040 T2
105 SDSSJ09372+5953 09 37 16.8 59 53 08 0.144 T1 N
106 SDSSJ09382+0743 09 38 12.2 07 43 39 0.022 T2
107 MCG+06.21.068 09 39 17.2 36 33 44 0.020 T2
108 SBS0936+562 09 39 43.8 56 02 31 0.117 T2
109 3C223.1 09 41 24.0 39 44 42 0.107 T1 N
110 SDSSJ09421+0228 09 42 07.7 02 28 05 0.048 T1 N
111 NPM1G+37.0232 09 43 13.5 37 23 29 0.052 T1 N
112 NGC 2965 09 43 19.1 36 14 52 0.022 T2
113 SDSSJ09446+0349 09 44 39.9 03 49 40 0.155 T2
114 Zw 063.060 09 45 29.3 09 36 10 0.013 T2
115 IRASF09427+4252 09 45 54.3 42 38 40 0.074 NLS1
116 MARK 124 09 48 42.6 50 29 31 0.056 T2
117 Q0946+4753 09 50 02.2 47 39 27 0.083 T1 N
118 SDSSJ09504+0134 09 50 26.0 01 34 57 0.025 T2
119 SDSSJ09505+4418 09 50 33.2 44 18 51 0.015 T2
120 MCG+06.22.032 09 55 52.5 35 57 55 0.042 T1 N
121 SDSSJ09592+0503 09 59 15.6 05 03 55 0.162 T2
122 SBS0956+510 09 59 31.8 50 44 50 0.143 T2
123 SDSSJ09596+4915 09 59 41.3 49 15 29 0.065 T2
124 NGC 3080 09 59 55.8 13 02 40 0.035 T2
125 SDSSJ10004+0042 10 00 24.3 00 42 16 0.033 T1 N
126 IRAS09583+4714 10 01 31.2 46 59 47 0.086 T2
127 2MASSJ10060+0711 10 06 02.5 07 11 32 0.120 T1 N
128 NPM1G+29.0185 10 07 46.6 29 20 16 0.051 T1 N
129 RXSJ10117+5049 10 11 47.8 50 49 57 0.079 T2
130 SDSSJ10137+0116 10 13 45.4 01 16 13 0.106 T2
131 SDSSJ10165+0132 10 16 32.6 01 32 02 0.049 T1 N
132 SDSSJ10181+0005 10 18 06.7 00 05 59 0.048 T2
133 AH12 10 19 13.4 52 42 00 0.133 T1 N
134 SBS1016+592 10 19 31.7 58 57 18 0.042 T1 N
135 RXJ10209+3844 10 20 56.9 38 44 05 0.086 T2
136 AXJ1025+4714 10 25 54.6 47 14 24 0.062 T1 N177
Tabla D.1 continuaci´ on
ID Galaxia A.R., 2000 δ, 2000 z Tipo
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137 SBS1026+576 10 29 14.9 57 23 54 0.186 T2
138 SDSSJ10325+6502 10 32 34.9 65 02 27 0.006 T1 N
139 SDSSJ10363+1217 10 36 20.6 12 17 34 0.189 T2
140 SDSSJ10373+0218 10 37 23.7 02 18 45 0.040 T1 N
141 SDSSJ10409+6524 10 40 58.2 65 24 58 0.052 T1 N
142 MCG+07.22.039 10 40 00.6 39 07 20 0.031 T1 N
143 SBS1038+580 10 41 19.3 57 45 00 0.067 T1 N
144 CG64 10 41 20.4 31 40 39 0.036 T2
145 SDSSJ10434+1105 10 43 26.5 11 05 23 0.048 T2
146 NGC 3367 10 46 34.9 13 45 02 0.010 T1 N
147 Q1047+067 10 49 36.8 06 29 22 0.148 T2
148 HS1047+3714 10 50 02.8 36 58 29 0.035 T1 N
149 MS10473+3518 10 50 10.6 35 02 03 0.040 T2
150 CSO292 10 50 53.7 34 43 38 0.147 T2
151 SBS1047+598 10 50 57.3 59 32 15 0.086 T2
152 SDSSJ10510+6546 10 51 03.0 65 46 53 0.011 T1 N
153 RXSJ10514+3820 10 51 24.5 38 20 45 0.089 T2
154 Arp 107A 10 52 15.0 30 03 28 0.035 T1 N
155 1WGAJ1053.3+5712 10 53 24.8 57 12 31 0.080 T1 N
156 SDSSJ10579+6659 10 57 54.7 66 59 50 0.041 T1 N
157 MARK 728 11 01 01.8 11 02 50 0.036 T2
158 MS10588+1003 11 01 26.5 09 47 20 0.028 T2
159 UGC 6100 11 01 34.0 45 39 14 0.029 T1 N
160 FIRSTJ1103+3729 11 03 40.3 37 29 25 0.074 T2
161 SDSSJ11079+4744 11 07 56.5 47 44 34 0.073 T2
162 MARK 732 11 13 49.8 09 35 10 0.030 T2
163 1AXGJ111432+4055 11 14 31.9 40 56 14 0.153 T2
164 SDSSJ11158+0051 11 15 49.4 00 51 37 0.046 T2
165 SDSSJ11161+4123 11 16 07.7 41 23 53 0.021 T2
166 RXSJ11180+4506 11 18 03.3 45 06 46 0.106 T2
167 Q1116+4755 11 18 49.2 47 39 07 0.034 T1 N
168 SBS1116+518 11 19 38.1 51 33 16 0.103 T2
169 SDSSJ11222+6713 11 22 15.4 67 13 18 0.056 T1 N
170 SDSSJ11241-0109 11 24 08.7 -01 09 28 0.029 T2
171 MARK 40 11 25 36.1 54 22 56 0.020 T2
172 UM 428 11 26 40.7 -01 41 38 0.048 T1 N
173 RXSJ11272+1909 11 27 16.2 19 09 20 0.105 T1 N
174 SDSSJ11282+1023 11 28 13.0 10 23 07 0.050 T2
175 SBS1127+575 11 30 03.4 57 18 29 0.036 T1 N
176 MARK 176 11 32 40.3 52 57 01 0.027 T1 N
177 NPM1G+10.0264 11 32 49.3 10 17 47 0.041 T2
178 SDSSJ11333+5504 11 33 24.0 55 04 16 0.008 T2
179 SBS1133+572 11 35 49.1 56 57 08 0.051 T1 N
180 SBS1136+594 11 39 09.0 59 11 55 0.060 T2
181 A1136+486 11 39 38.6 48 20 46 0.102 T1 N
182 RXSJ11401+4115 11 40 03.4 41 15 04 0.071 T2
183 SDSSJ11401+0307 11 40 08.7 03 07 11 0.081 NLS1
184 CSO 1208 11 40 48.0 46 22 05 0.115 T2
185 RXSJ11411+0241 11 41 05.8 02 41 17 0.093 T2
186 4C 37.32 11 44 27.1 37 08 36 0.114 T1 N
187 CG 855 11 44 30.0 36 53 09 0.040 T2
188 MARK 1457 11 47 21.6 52 26 59 0.049 T1 N
189 B2 1144+35B 11 47 22.1 35 01 08 0.063 T1 N
190 MARK 1457 11 47 21.6 52 26 59 0.049 T1 N
191 SDSSJ11477+0149 11 47 43.7 01 49 34 0.029 T1 N
192 SDSSJ11529+1307 11 52 59.3 13 07 19 0.104 T2
193 MARK 42 11 53 41.8 46 12 43 0.024 NLS1
194 Q1151+4641 11 53 45.6 46 25 01 0.055 T1 N
195 SBS1152+523 11 55 07.6 52 01 30 0.156 NLS1
196 KISSR1154 11 56 32.9 42 59 38 0.072 T1 N
197 NGC 3982 11 56 28.1 55 07 30 0.003 T1 N
198 UGC 6972 11 58 52.5 42 34 15 0.031 T1 N
199 SDSSJ11590+0154 11 59 05.3 01 54 35 0.047 T1 N
200 SDSSJ12014+6830 12 01 24.2 68 30 00 0.063 T2
201 SDSSJ12015+0111 12 01 30.4 01 11 38 0.078 T2
202 MARK 646 12 05 49.8 35 10 46 0.054 T2
203 SDSSJ12064+4244 12 06 26.3 42 44 25 0.052 T2
204 NGC 4117 12 07 46.2 43 07 36 0.003 T1 N
205 SBS1205+556 12 08 04.7 55 24 28 0.052 T1 N
206 NGC 4135 12 09 08.8 44 00 11 0.038 T1 N
207 MARK 198 12 09 14.2 47 03 31 0.024 T1 N
208 RXSJ12102+3918 12 10 16.6 39 18 16 0.022 T1 N
209 NGC 4156 12 10 49.7 39 28 22 0.022 T1 N
210 KUG 1209+360 12 11 36.0 35 44 18 0.059 T2
211 NGC 4168 12 12 17.3 13 12 18 0.008 T2
212 IRASF12108+3703 12 13 16.5 36 47 34 0.087 T1 N
213 MARK 764 12 16 00.0 12 41 14 0.065 T2
214 MARK 1469 12 16 07.1 50 49 30 0.031 T2
215 SDSSJ12161-0214 12 16 07.3 -02 14 17 0.100 T2
216 PKS1215+013 12 18 27.8 01 02 38 0.117 T1 N
217 MCG+09.20.143 12 18 36.5 51 24 53 0.049 T1 N
218 SDSSJ12189+5132 12 18 55.2 51 32 32 0.083 T2
219 SBS1218+550 12 21 19.7 54 49 23 0.036 T1 N
220 MS12209+1601 12 23 30.8 15 45 08 0.081 T2
221 SDSSJ12260-0327 12 26 00.3 -03 27 54 0.025 T1 N
222 GNY49 12 29 12.8 00 49 03 0.079 T2
223 2E1226+1336 12 29 26.5 13 20 21 0.150 NLS1
224 Zw 244.025 12 30 11.9 47 00 23 0.039 T1 N178 AP´ ENDICE D. MUESTRA DE GALAXIAS DEL SDSS SIN EMISI´ ON DE FEVII
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225 KISSR 1321 12 30 31.6 42 58 21 0.064 T1 N
226 SDSSJ12318+4504 12 31 52.1 45 04 42 0.062 T2
227 IRASF12295+1413 12 32 04.5 13 57 21 0.063 T1 N
228 GB6 J12342+5054 12 34 16.3 50 54 26 0.172 T1 N
229 IC3528 12 34 55.9 15 33 56 0.046 T2
230 SDSSJ12408+0100 12 40 53.6 01 00 30 0.023 T1 N
231 Q1240+1546 12 42 38.5 15 29 35 0.070 T2
232 SDSSJ12433+0514 12 43 23.8 05 14 46 0.164 T2
233 IRAS12438+4124 12 46 12.1 41 08 12 0.067 T2
234 Q1245+4643 12 47 55.1 46 26 49 0.088 T1 N
235 SDSSJ12482-0319 12 48 13.0 -03 19 59 0.004 T2
236 SDSSJ12489-0109 12 48 59.9 -01 09 35 0.089 T2
237 SDSSJ12504+0013 12 50 27.4 00 13 45 0.047 T2
238 RXJ12548+5644 12 54 51.6 56 44 29 0.124 T1 N
239 SDSSJ12580+0134 12 58 01.2 01 34 33 0.004 T1 N
240 SDSSJ13049-0219 13 04 54.5 -02 19 01 0.086 T1 N
241 IC4165 13 04 56.9 39 55 30 0.028 T2
242 SDSSJ13055+6710 13 05 34.5 67 10 08 0.078 T1 N
243 SDSSJ13063+5318 13 06 21.0 53 18 23 0.024 T2
244 SDSSJ13070+0243 13 07 05.0 02 43 37 0.048 T1 N
245 SDSSJ13078+0311 13 07 50.8 03 11 40 0.038 T1 N
246 RXSJ13080+0351 13 08 03.1 03 51 14 0.071 NLS1
247 SDSSJ13094-0103 13 09 27.5 -01 03 41 0.075 T1 N
248 SDSSJ13130+0127 13 13 05.8 01 27 56 0.029 T2
249 RXSJ13134+4332 13 13 25.8 43 32 15 0.057 T1 N
250 SDSSJ13138-0336 13 13 50.9 -03 36 22 0.027 T1 N
251 SDSSJ13138+0207 13 13 52.3 02 07 57 0.030 T1 N
252 Q1315+4754 13 17 48.5 47 38 57 0.059 T1 N
253 KISSR268 13 20 28.2 29 36 06 0.050 T1 N
254 SDSSJ13227-0225 13 22 42.5 -02 25 21 0.121 T2
255 NPM1G+29.0274 13 24 42.6 29 02 59 0.023 T1 N
256 MS13274+3209 13 29 43.6 31 53 36 0.093 T2
257 SDSSJ13302+5251 13 30 16.1 52 51 01 0.162 T2
258 SDSSJ13321+6242 13 32 06.9 62 42 02 0.010 T1 N
259 SDSSJ13354+0124 13 35 24.6 01 24 37 0.017 T1 N
260 SDSSJ13358+0259 13 35 48.2 02 59 56 0.022 T1 N
261 SBS1334+549 13 35 52.0 54 44 50 0.107 T2
262 RXSJ13366+4209 13 36 36.7 42 09 34 0.224 T2
263 UGC8621 13 37 39.8 39 09 17 0.020 T2
264 NGC 5252 13 38 15.9 04 32 33 0.022 T1 N
265 MARK 266 SW 13 38 17.3 48 16 34 0.028 T1 N
266 SDSSJ13388+6026 13 38 48.2 60 26 43 0.071 T2
267 SBS1340+569 13 42 10.1 56 42 10 0.040 T2
268 SDSSJ13444+4416 13 44 26.5 44 16 19 0.055 T2
269 MARK 273 13 44 42.1 55 53 13 0.037 T1 N
270 MARK 69 13 46 08.1 29 38 10 0.076 T2
271 RXSJ13463+6220 13 46 17.6 62 20 46 0.117 T2
272 SDSSJ13465+6423 13 46 32.2 64 23 25 0.024 T2
273 NPM1G+52.0197 13 46 40.8 52 28 36 0.030 T1 N
274 MARK 1361 13 47 04.4 11 06 23 0.023 T1 N
275 Zw 045.099 13 47 09.2 03 38 38 0.023 T1 N
276 NGC 5371 13 55 39.9 40 27 43 0.007 T1 N
277 SDSSJ14006+6221 14 00 37.1 62 21 32 0.075 T2
278 SDSSJ14017+6610 14 01 42.9 66 10 22 0.091 T1 N
279 SDSSJ14031+3758 14 03 08.8 37 58 27 0.184 T2
280 SBS1403+546 14 05 15.6 54 24 58 0.082 T2
281 MARK 1370 14 08 04.1 07 19 41 0.024 T1 N
282 I Zw 81 14 08 13.6 48 51 45 0.051 T1 N
283 IRASF14071+5446 14 08 55.5 54 43 05 0.041 T1 N
284 CRSS1412.5+4355 14 12 31.6 43 55 36 0.094 T1 N
285 NGC 5515 14 12 38.1 39 18 34 0.026 T2
286 SDSSJ14143+0258 14 14 23.0 02 58 40 0.026 T1 N
287 SDSSJ14165+0137 14 16 30.9 01 37 07 0.054 T2
288 PG1415+451 14 17 00.8 44 56 06 0.114 T2
289 MS14149+1337 14 17 22.8 13 23 28 0.088 T2
290 RXSJ14179+4311 14 17 55.5 43 11 55 0.079 NLS1
291 SDSSJ14193+0436 14 19 20.7 04 36 22 0.055 T2
292 SDSSJ14209+0352 14 20 56.5 03 52 17 0.035 T2
293 SDSSJ14250+0313 14 25 05.5 03 13 59 0.036 T2
294 SDSSJ14262+0051 14 26 13.0 00 51 38 0.032 T1 N
295 RXSJ14265+3903 14 26 30.7 39 03 43 0.081 T2
296 SDSSJ14265+0245 14 26 32.1 02 45 06 0.039 T1 N
297 KISSR 2311 14 27 12.2 35 36 29 0.077 T1 N
298 SDSSJ14274+0446 14 27 29.6 04 46 46 0.028 T1 N
299 SDSSJ14278+0502 14 27 48.3 05 02 22 0.106 T1 N
300 SBS 1428+529 14 30 31.3 52 42 24 0.045 T1 N
301 KISSR 2365 14 32 08.2 35 32 55 0.084 T1 N
302 SDSSJ14336+0341 14 33 38.2 03 41 45 0.032 T1 N
303 KISSR 2385 14 34 34.9 32 47 04 0.085 T1 N
304 SDSSJ14349+5723 14 34 55.3 57 23 46 0.175 T2
305 MARK 686 14 37 22.1 36 34 04 0.014 T1 N
306 SBS 1436+597 14 37 40.5 59 34 46 0.060 T1 N
307 KISSR 2395 14 35 44.1 35 04 34 0.029 T1 N
308 SDSSJ14396+0308 14 39 37.9 03 08 48 0.029 T1 N
309 1AXG J144109+3520 14 41 08.7 35 19 59 0.077 T1 N
310 HE 1438-0159 14 41 11.5 -02 12 35 0.083 T2
311 SDSSJ14427+0119 14 42 42.6 01 19 10 0.034 T2
312 SDSSJ14464+5001 14 46 30.0 50 01 30 0.043 T2179
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313 RXSJ14484+3559 14 48 25.1 35 59 47 0.113 T2
314 3C 305.0 14 49 21.6 63 16 14 0.042 T1 N
315 SDSSJ14504+0436 14 50 24.1 04 36 55 0.047 T1 N
316 SDSSJ14531+0332 14 53 07.3 03 32 17 0.033 T1 N
317 SDSSJ14571+4940 14 57 06.8 49 40 08 0.013 T2
318 SDSSJ14590+6113 14 59 01.4 61 13 53 0.039 T2
319 SDSSJ15014+0204 15 01 26.3 02 04 10 0.042 T2
320 SDSSJ15071+0206 15 07 08.0 02 06 54 0.078 T1 N
321 MARK 845 15 07 45.1 51 27 11 0.042 T2
322 SDSSJ15081+0114 15 08 09.7 01 14 57 0.035 T1 N
323 SDSSJ15097+0123 15 09 43.8 01 23 23 0.028 T1 N
324 MARK 1395 15 11 05.0 04 17 39 0.043 T1 N
325 SDSSJ15137+0421 15 13 43.3 04 21 43 0.038 T2
326 SDSSJ15216+0337 15 21 39.7 03 37 28 0.126 T2
327 KISSR 722 15 24 20.4 29 07 08 0.074 T1 N
328 KISSR 726 15 24 42.6 29 27 01 0.034 T1 N
329 SBS1524+604 15 25 15.2 60 14 09 0.079 T1 N
330 NPM1G+29.0343 15 25 54.1 29 27 51 0.075 T1 N
331 SDSSJ15262+0353 15 26 13.1 03 53 05 0.086 T1 N
332 SDSSJ15267+0337 15 26 45.1 03 37 19 0.051 T1 N
333 HS 1526+3729 15 28 12.3 37 19 17 0.033 T1 N
334 SDSSJ15295+0303 15 29 32.7 03 03 11 0.039 T1 N
335 MARK 1098 15 29 40.5 30 29 08 0.036 T2
336 SDSSJ15377+0302 15 37 47.9 03 02 09 0.039 T1 N
337 MCG+10.22.028 15 38 10.0 57 36 13 0.074 T2
338 MCG+06.34.024 15 38 38.5 36 57 30 0.019 T1 N
339 RXSJ15396+5042 15 39 41.5 50 42 55 0.202 T2
340 SDSSJ15428+0040 15 42 51.9 00 40 22 0.087 T1 N
341 IRAS 15438+2715 15 45 59.1 27 06 29 0.031 T1 N
342 NPM1G+41.0408 15 47 44.1 41 24 08 0.033 T1 N
343 SDSSJ15508+0521 15 50 53.1 05 21 11 0.110 T2
344 SDSSJ15561+0309 15 56 09.8 03 09 22 0.131 NLS1
345 MARK 863 15 56 25.9 09 03 18 0.043 T2
346 CG 1331 15 56 42.8 29 48 48 0.085 T2
347 MARK 1102 15 57 10.5 41 32 36 0.035 T1 N
348 MARK 1103 15 57 23.9 41 31 54 0.034 T1 N
349 2E 1556+2725 15 58 29.3 27 17 14 0.090 T2
350 SDSSJ15589+0248 15 58 55.8 02 48 33 0.047 T2
351 MARK 493 15 59 09.6 35 01 47 0.032 NLS1
352 2E 1557+2712 15 59 22.5 27 03 37 0.065 T2
353 SDSSJ16020+5233 16 02 05.5 52 33 17 0.038 T1 N
354 MARK 867 16 02 09.0 26 19 45 0.072 T2
355 SDSSJ16037+2646 16 03 44.4 26 46 51 0.086 T2
356 1E 1602+2410 16 04 52.4 24 02 42 0.087 T2
357 NPM1G+28.0373 16 09 05.6 27 53 34 0.031 T1 N
358 SDSSJ16099+3723 16 09 56.7 37 23 18 0.099 T2
359 SDSSJ16119+5211 16 11 56.3 52 11 17 0.041 T2
360 KISSR997 16 12 16.7 29 34 23 0.054 T1 N
361 KISSR1004 16 13 47.8 29 09 11 0.031 T1 N
362 SDSSJ16143+5027 16 14 19.7 50 27 56 0.060 T1 N
363 SDSSJ16164+5156 16 16 24.7 51 56 59 0.034 T1 N
364 NGC 6104 16 16 30.7 35 42 29 0.028 T2
365 KUG1618+410 16 19 51.3 40 58 47 0.038 T2
366 KUG1618+402 16 20 12.8 40 09 06 0.038 T2
367 KUG1619+3523B 16 21 38.1 35 16 17 0.051 T1 N
368 HS1620+4003 16 22 32.7 39 56 50 0.063 T1 N
369 EXO1622.0+2611 16 24 09.2 26 04 33 0.040 T2
370 KUG1624+351 16 26 36.5 35 02 42 0.034 T2
371 NGC 6159 16 27 25.2 42 40 47 0.032 T1 N
372 MARK 883 16 29 52.8 24 26 39 0.038 T2
373 NPM1G+39.0412 16 30 32.7 39 23 03 0.030 T1 N
374 MS16285+2140 16 30 41.3 21 34 59 0.087 T1 N
375 RXSJ16333+4718 16 33 23.5 47 19 00 0.116 NLS1
376 SDSSJ16372+4425 16 37 16.4 44 25 05 0.031 T2
377 SDSSJ16431+4550 16 43 09.5 45 50 44 0.018 T1 N
378 NGC 6212 16 43 23.1 39 48 24 0.030 T2
379 SDSSJ16451+4208 16 45 07.1 42 08 24 0.059 T1 N
380 SDSSJ16491+3613 16 49 09.6 36 13 26 0.031 T1 N
381 IRAS 16492+2200 16 51 21.9 21 55 26 0.055 T1 N
382 SDSSJ16545+3302 16 54 35.9 33 02 51 0.122 T1 N
383 NPM1G+44.0343 16 55 47.3 44 47 25 0.076 T1 N
384 NPM1G+21.0507 16 56 01.6 21 12 42 0.049 T2
385 SDSSJ16562+4225 16 56 12.0 42 25 53 0.069 T2
386 SDSSJ17002+4008 17 00 13.7 40 08 55 0.094 T2
387 SDSSJ17012+3549 17 01 16.1 35 49 44 0.113 T2
388 SDSSJ17126+5719 17 12 38.1 57 19 20 0.027 T1 N
389 SDSSJ17153+5739 17 15 18.5 57 39 31 0.028 T2
390 RXSJ17159+3112 17 16 02.0 31 12 13 0.111 T2
391 SDSSJ17173+6417 17 17 23.8 64 17 23 0.034 T2
392 SDSSJ17183+5521 17 18 23.8 55 21 35 0.062 T1 N
393 IRASF17242+6339 17 24 36.6 63 37 24 0.175 T1 N
394 SDSSJ17286+5708 17 28 37.5 57 08 42 0.028 T1 N
395 SDSSJ17299+5823 17 29 56.6 58 23 50 0.027 T1 N
396 NGC 6393 17 30 21.6 59 38 22 0.028 T1 N
397 SDSSJ17319+5958 17 31 59.2 59 58 18 0.029 T2
398 MCG+10.25.061 17 32 12.2 59 56 29 0.028 T1 N
399 NGC 6418 17 38 09.3 58 42 53 0.029 T2
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401 SDSSJ21409+0025 21 40 54.6 00 25 38 0.084 T2
402 RXSJ21594+0113 21 59 24.0 01 13 05 0.100 T2
403 SDSSJ22020+0007 22 02 01.6 00 07 47 0.063 T1 N
404 SDSSJ22052-0107 22 05 15.4 -01 07 33 0.032 T1 N
405 FIRSTJ22060-0821 22 06 02.6 -08 21 06 0.067 T1 N
406 IIZw177 22 19 18.5 12 07 54 0.082 NLS1
407 SDSSJ22227-0819 22 22 46.6 -08 19 43 0.082 T2
408 SDSSJ22330-0843 22 33 02.7 -08 43 49 0.058 T2
409 NPM1G+12.0561 22 33 38.5 13 12 44 0.094 T2
410 SDSSJ22404-0106 22 40 28.9 -01 06 50 0.127 T2
411 RXSJ22484+0009 22 48 24.7 00 09 22 0.053 T2
412 SDSSJ22548+0046 22 54 52.3 00 46 31 0.091 T2
413 IC5287 23 09 20.3 00 45 22 0.032 T2
414 SDSSJ23182+0015 23 18 15.6 00 15 40 0.030 T2
415 RXJ23273+1524 23 27 22.0 15 24 37 0.044 T2
416 SDSSJ23328+0111 23 32 53.0 01 11 57 0.028 T1 N
417 HS2338+1459 23 40 54.3 15 16 28 0.170 T2
418 NPM1G-09.757 23 48 01.6 -09 11 56 0.093 T1 N
419 SDSSJ23577+0039 23 57 43.8 00 39 18 0.023 T1 NAp´ endiceE
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Figura E.1: Espectros ´ opticos de las galaxias MRK 335 y Tol 0109. Las dos gr´ aﬁcas insertadas dentro de cada espectro
corresponden a la zona ampliada alrededor de 6087 ˚ A (izquierda) y 6374 ˚ A (derecha), respectivamente. El ﬂujo est´ a en
unidades de erg.cm−2 s−1˚ A−1. La longitud de onda est´ a en ˚ A.
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Figura E.2: Espectros ´ opticos de las galaxias MRK 975, Fairall 9, MRK 573 y MRK 607. Las indicaciones y unidades son
las mismas que en la ﬁgura E.1.183
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Figura E.3: Espectros ´ opticos de las galaxias 3C120, ESO 362-G018, 1H1934-063A y 1H2107-097. Las indicaciones y
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Figura E.4: Espectros ´ opticos de las galaxias AKN 564, MRK 1126, NGC 7469 y NGC 7674. Las indicaciones y unidades
son las mismas que en la Figura E.1.185
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